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Re´sume´
Une fraction non ne´gligeable de l’histoire de la formation stellaire a lieu dans des envi-
ronnements tre`s affecte´s par la poussie`re. Il est donc naturel de se demander si on arrive a`
bien contraindre cette activite´ de formation d’e´toiles. En effet, une part importante de cette
activite´ pourrait eˆtre manque´e due a` la pre´sence de poussie`re. C’est dans ce contexte que
s’inscrit le travail que je vais pre´senter.
Dans la premie`re partie de ma the`se, j’ai eu pour but de de´terminer la fraction de galaxies
lumineuses formant des e´toiles a` haut redshift (i.e. 1.5 < z < 3) se´lectionne´es a` partir des
observations MIPS-24µm du champs COSMOS manque´es par les crite`res UV/optique que je
de´taille ci-apre`s. J’ai applique´ a` mon e´chantillon de galaxies les crite`res BzK et BM/BX, ainsi
que la se´lection des# IRAC peakers$ et celle des sources optiquement faibles mais brillantes
en IR (OFIR, de l’anglais # Optically Faint IR-bright sources$). J’ai ensuite quantifie´ la
contribution de ces diffe´rentes sous-populations a` la fonction de luminosite´ a` 8µm au repos
ainsi qu’a` la densite´ de taux de formation d’e´toiles a` z∼2. Les re´sultats obtenus soulignent
le danger d’utiliser des se´lections couleurs de ce type lorsque l’on cherche a` quantifier la
formation stellaire enfouie dans la poussie`re. En effet, si le crite`re BzK offre une identification
quasi-comple`te (∼90%) de l’e´chantillon 24µm, il n’en est pas de meˆme des autres crite`res.
Par exemple, la se´lection BM/BX manque 50% des sources conside´re´es et celle des # IRAC
peakers$ ne se´lectionne que 64% de l’e´chantillon d’e´tude. Il faut par conse´quent eˆtre prudent
lorsqu’on de´cide d’utiliser de telles me´thodes de se´lection qui entraˆınent ne´cessairement des
extrapolations incertaines, pouvant ainsi fausser notre compre´hension de la contribution des
galaxies fortement affecte´es par l’extinction.
Dans une seconde partie, je cherche a` comprendre la nature composite des sources OFIR
les plus brillantes. Cette de´marche vise a` apporter une compre´hension supple´mentaire a` la
connexion AGN/galaxie a` flambe´e de formation stellaire. En se basant sur les donne´es PACS
a` 100 et 160 µm du satellite herschel, je peux mieux contraindre les distributions spec-
trales d’e´nergie de mes sources. Je souhaite de´terminer la fraction de la luminosite´ de ces
sources due a` la pre´sence d’un AGN ou a` la forte activite´ de formation stellaire dans le
but de mieux comprendre le lien entre ces deux phe´nome`nes. Ces sources OFIR brillantes
(F24µm > 1mJy) pre´sentent des couleurs 100/24 et 160/24 plus faibles que les autres sources
du champ COSMOS et leur luminosite´ semble donc provenir majoritairement d’un AGN. Les
avance´es technologiques et l’exploration des longueurs d’ondes en infra-rouge lointain et en
submillime´trique, avec notamment Herschel, SCUBA-2, Alma, JWST, permettront de mieux
comprendre la connexion AGN/ flambe´e de formation stellaire au sein des galaxies jusqu’a`
des hauts redshifts.
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Abstract
Unveiling the dusty star formation history of the Universe at z∼2.
A non-negligible fraction of the star formation across cosmic time occurred within dust-
enshrouded environment. One question of the main interest is then do we really know the
exact amount of the star formation activity. Indeed, this amount could be strongly biased by
the effect of dust extinction. This features the context of the work I will discuss here.
First of all, I focused my work on determining the number of luminous star-forming
galaxies at 1.5< z < 3 that are potentially missed by traditional UV/optical selections. I
based my work on 24µm sources brighter than 80µJy in the COSMOS field. I applied to
this mid-IR selected sample the BzK and BM/BX criteria, as well as the selections of the
”IRAC Peakers” and the ”Optically Faint-IR bright” galaxies (OFIR). I also quantified the
contribution of these sub-populations to the IR luminosity and cosmic star formation density
at z∼2. I found that the BzK criterion offers an almost complete (∼90%) identification of the
24µm sources at 1.4 < z < 2.5. In contrast, the BM/BX criterion misses 50% of the MIPS
sources and the ”IRAC Peakers” one only selects 64% of my sample. Color selections of distant
star-forming galaxies must be indeed used with a lot of caution given the substantial bias
they can suffer. In particular, the effect of dust extinction strongly affects the completeness
of identifications at the bright end of the bolometric luminosity function, which could lead to
large and uncertain extrapolations in order to account for the contribution of dusty galaxies
missed by these selections.
In a second time, I was interested in the composite nature of ultra-luminous infra-red
galaxies presenting extreme optical/mid-IR colors at z∼2. I here try to better understand the
Starburst/AGN connection in the brightest sources of my OFIR sample. Using PACS 100
and 160 µm from the Herschel Telescope, I have better constraints on the spectral energy
distributions of the sources. The goal here is to determine the fraction of the IR luminosity
due to the AGN and the fraction due to a strong star-forming activity. Theses really bright
(F24µm > 1mJy) OFIR sources present fainter 100/24 and 160/24 colors than the rest of the
24µm-selected sources. Their luminosity might then come from a strong AGN activity. The
forthcoming facilities that will operate at long wavelengths (e.g., JWST, AKMA, SCUBA-
2, etc.) will allow a better understanding of the link between the AGN activity and the
star-forming one, up to high redshifts.
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Introduction
Mon travail de the`se s’inse`re dans la grande proble´matique de la formation et de l’e´volution
des galaxies. Comment les galaxies se sont-elles forme´es aux premiers aˆges de l’Univers et
comment ont-elles e´volue´ jusqu’a` nos jours ? Il s’agit la` d’une question bien vaste et ou` il
n’est pas aise´ de re´pondre.
C’est dans ce contexte que j’ai cherche´ a` mieux comprendre la formation stellaire enfouie
dans la poussie`re. En effet, depuis ces dernie`res anne´es, il est bien connu que la plupart de
la formation stellaire et de l’assemblage en masse des galaxies a lieu a` des redshifts compris
entre 1 < z < 3. Mais on ne sait pas quels sont les me´canismes qui dominent cet assemblage
en masse. Et il est d’ailleurs difficile de caracte´riser ce phe´nome`ne lorsqu’on pense qu’une
fraction non ne´gligeable de la formation d’e´toiles a lieu dans des environnements fortement
affecte´s par l’extinction par la poussie`re. Il devient alors difficile de quantifier proprement la
formation stellaire de ces re´gions.
Mon travail a justement e´te´ de quantifier le taux de formation d’e´toiles manque´e par les
crite`res d’e´tudes traditionnels a` cause de l’extinction due a` la poussie`re. Je me suis inte´resse´e
dans un premier de temps de ma the`se a` diffe´rents crite`res UV/optiques largement utilise´s
dans la litte´rature. J’ai cherche´ a` quantifier la formation stellaire manque´e par ces crite`res.
Les re´sultats sont frappants et mes conclusions indiquent qu’il faut eˆtre prudent lorsqu’on
utilise de tels crite`res pour quantifier le taux de formation d’e´toiles. J’ai en effet montre´
combien de tels crite`res pouvaient eˆtre affecte´s par diffe´rents biais. Par conse´quent il est
pre´fe´rable, lorsque le but est d’avoir une vision globale de l’Univers, de ne pas utiliser ces
crite`res mais d’utiliser a` la place des releve´s base´s sur des redshifts spectroscopiques ou des
redshift photome´triques lorsque cela est possible.
La deuxie`me partie de ma the`se porte sur une se´lection bien pre´cise de galaxies a` z∼2. Ces
sources pre´sentent des couleurs extreˆmement rouges en optique et sont tre`s brillantes dans
les longueurs infrarouges. Pour e´tudier de telles sources tre`s faibles en optique, j’ai besoin
d’obtenir des informations a` grande longueur d’onde pour mieux contraindre leur densite´
d’e´nergie spectrale.
J’ai eu la chance, pendant ma the`se, de prendre part a` un grand projet scientifique. En
effet, j’ai commence´ ma the`se en octobre 2008 au CEA. Il s’agissait la` de la date ide´ale et
du lieu ade´quat pour assister a` l’effervescence autour du programme spatial Herschel. Lance´
le 14 mai 2009, le te´lescope Herschel a eu un grand impact sur mon travail au cours de ces
trois dernie`res anne´es. J’ai en effet activement participe´ a` la pre´paration de la re´duction de
donne´es et a` la validation du pipeline lors de ma premie`re anne´e. Ma deuxie`me anne´e a e´te´
place´e sous le signe du champ COSMOS. J’ai en effet eu la chance d’analyser les donne´es de
ce champ, sur lesquelles j’ai pu travailler pour mon deuxie`me projet scientifique lors de ma
troisie`me anne´e.
Mon manuscrit s’articule en trois parties. Je donne le contexte de mon e´tude dans une
premie`re partie, ou` je rappelle les de´finitions de base dont j’aurai besoin pour la suite.
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Dans une seconde partie, je de´cris le travail que j’ai mene´ sur les donne´es Spitzer dans le
but de caracte´riser la formation stellaire enfouie a` z∼2 a` partir d’une population de sources
se´lectionne´es a` 24 µm.
Ma dernie`re partie est consacre´e a` Herschel. J’y de´taille les diffe´rentes e´tapes de la
re´duction de donne´es en ge´ne´ral et dans le cadre du champ COSMOS ensuite. Je termine
cette dernie`re partie de mon manuscrit par le travail mene´ sur la caracte´risation physique de
sources brillantes en infrarouge mais qui pre´sentent des contreparties optiques tre`s faibles. Ces
sources sont fort probablement caracte´rise´es par la pre´sence d’un AGN enfoui, et je cherche
justement a` quantifier la contribution de cet AGN a` la luminosite´ infrarouge de ces sources.
Il s’agit d’un travail en cours.
J’attire ici l’attention du lecteur sur le fait que j’ai fait mon maximum pour utiliser les
termes scientifiques franc¸ais. Cependant, dans certains cas, le terme franc¸ais est maladroit
et j’utiliserai alors le terme spe´cifique anglais. Bien souvent, je de´finis les notions en leurs
termes franc¸ais, mais je de´cide ici d’utiliser les acronymes anglais, plus connu. Je donne ici
un exemple. Dans ce manuscrit, je parle bien souvent de distribution spectrale d’e´nergie, que
je note SED, de par son appelation anglaise Spectral Energy Distribution.
Partie I :
Les galaxies dans l’Univers

Chapitre1
Vision d’ensemble de l’Univers
1.1 Introduction tre`s ge´ne´rale : petit voyage dans l’Univers
L’Univers est vaste et l’e´tudier n’est pas chose facile. On ne sait par ou` commencer, ni
comment commencer pour le de´crire. Je de´cide ici de regarder l’Univers de tre`s loin, dans
son ensemble, et d’entamer avec le lecteur, s’il est d’accord, un petit voyage dans le temps et
l’espace.
Selon le principe cosmologique, l’Univers est homoge`ne et isotrope. Cela signifie que toutes
les caracte´ristiques mesurables de l’Univers sont les meˆmes partout : l’apparence ge´ne´rale de
l’Univers ne de´pend pas de la position de l’observateur ni de la direction dans laquelle il
l’observe. Cependant il est connu que l’Univers comporte de nombreuses structures, comme
les e´toiles, les galaxies, les amas de galaxies et les super-amas. Il s’ave`re que l’Univers est
homoge`ne a` grande e´chelle mais plutoˆt irre´gulier a` plus petite e´chelle. C’est ce qui est montre´
sur la Fig. 1.1, de´voilant les anisotropies du fond diffus cosmologique vu par le satellite
WMAP . Ce fond diffus cosmologique est le rayonnement e´lectromagne´tique de l’Univers
datant de son e´poque dense et chaude. L’expansion de l’Univers a refroidi ce rayonnement
a` la tempe´rature de 2.726 K. Ce rayonnement est e´mis dans le domaine des micro-ondes,
entre l’infrarouge et la radio, ce qui a donne´ lieu a` l’appellation anglaise CMB pour “Cosmic
Microwave Background” pour le fond diffus cosmologique.
La Fig. 1.1 donne un aperc¸u de l’Univers peu de temps apre`s le Big Bang (environ 380
000 ans plus tard). La tempe´rature du CMB est uniforme dans toutes les directions d’ob-
servation, a` 0.001 K pre`s. Mais si on observe le CMB avec une plus grande pre´cision, ce
qu’ont permis les te´lescopes spatiaux COBE en 1992 puis WMAP en 2003, d’infimes e´cart
de tempe´rature apparaissent, au cent-millie`mes de degre´s Kelvins pre`s. Ces e´carts sont ce
que j’ai appele´ les anisotropies du fond diffus, ou encore les fluctuations. Ces fluctuations de
tempe´rature sont relie´es aux fluctuations de densite´ de la distribution de matie`re de l’Univers,
et ces anisotropies sont en fait a` l’origine de la mise en place des grandes structures. Plusieurs
the´ories ont e´te´ e´labore´es pour permettre d’expliquer la croissance de ces perturbations et
leur lien avec les structures actuelles. Le mode`le cosmologique standard a e´te´ adopte´ pour
expliquer ce fond diffus ainsi que la formation des grandes structures. Il s’agit du mode`le
ΛCDM faisant appel a` la matie`re noire et a` l’e´nergie noire. Selon ce mode`le, les fluctuations
que j’ai de´crite pre´ce´demment sont amplifie´es par la gravite´ et sont potentiellement trans-
forme´es en les grandes structures que nous connaissons aujourd’hui. Alors que la croissance
initiale de ces fluctuations, suppose´es line´aires, peut eˆtre calcule´e analytiquement, l’effondre-
ment de ces fluctuations et l’e´ventuelle formation hie´rarchique des structures qui s’en suit est
un phe´nome`ne hautement complexe, non line´aire, et qui ne peut par conse´quent eˆtre approche´
que par une me´thode de calcul nume´rique.
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Figure 1.1 – Vue de l’Univers a` son commencement, de´voile´e par 7 ans de donne´esWMAP .
Cette image re´ve`le les fluctuations en tempe´rature (gradient de couleur sur la carte) d’un
Univers a` l’aˆge de 380 000 ans. Ces fluctuations, en grandissant, sont en fait l’origine des
galaxies. Le signal de la Galaxie a e´te´ soustrait a` l’image. La gamme de tempe´rature de cette
image a une variation de ± 200 µK. Credit : NASA/ WMAP Science Team
Dans ces simulations nume´riques, l’approche est la suivante. La masse dominante, appele´e
matie`re noire, est suppose´e compose´e de particules e´le´mentaires interagissant uniquement
gravitationnellement. Dans ce sens, le fluide de matie`re noire est repre´sente´ par un jeu de
particules ponctuelles distribue´es discre`tement. Il re´sulte naturellement de cette hypothe`se
que ces simulations nume´riques seront de meilleure qualite´ si la taille de la boˆıte est grande.
Pour se donner une ide´e des ordres de grandeur utilise´s, les simulations nume´riques les plus
re´pandues, Millennium Simulation (Springel et al. 2005), utilisent 21603 particules, soit un
peu plus de 1010 particules, e´voluant d’un redshift z=127 jusqu’a` nos jours, dans un cube de
500h−1 Mpc de coˆte´. Ces simulations nume´riques donnent une vision de la distribution de
la masse dans l’Univers (pour un univers ΛCDM en ge´ne´ral, selon les conventions adopte´es
pour ces simulations). Cette distribution a une topologie quelque peu complexe, comme on
peut le voir sur la Fig. 1.2, tire´e justement des Millennium Simulations (Springel et al. 2005).
Le voyage dont je parlais au de´but de ce chapitre commence a` la vignette du bas de cette
Fig. 1.2, montrant un amas de matie`re noire dans une boˆıte de la taille de 100h−1 Mpc de
coˆte´. Si on regardait l’Univers de plus loin, on verrait une distribution plus homoge`ne, comme
je le discutais au de´but de cette section. Sur cette vignette, on voit apparaˆıtre les filaments
de matie`re sombre. Si on de´cide de suivre justement ces filaments, et de zoomer de plus en
plus sur cette re´gion de l’univers, (Springel et al. 2005) obtiennent les diffe´rentes vignettes
de la Fig. 1.2. Il est clair qu’en augmentant l’e´chelle, on voit alors apparaˆıtre des structures,
et en l’occurrence, il s’agit ici d’un riche amas de galaxies. L’Univers apparaˆıt bel et bien
structure´. Entre les filaments, des zones de l’Univers sont vides. Mais si on suit un filament
de matie`re, on voit alors qu’il recoupe plusieurs autres filaments, et aux croisements de ces
diffe´rents filaments de matie`re, apparaissent les fameuses grandes structures. Si on continuait
le voyage plus pre`s de ces filaments, on verrait alors des super-amas, puis en zoomant encore
apparaˆıtraient les amas de galaxies, puis les galaxies. Je vais prendre un exemple pre´cis pour
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pouvoir donner des ordres de grandeur des distances parcourues pendant notre voyage. Je
choisis comme destination le super-amas de la vierge, qui a une largeur d’environ 18.4 millions
de parsecs. En zoomant encore plus ce super-amas, j’arrive au groupe local, large de 3 millions
de parsecs, soit 10 millions d’anne´es lumie`re. On parle de groupe de galaxies lorsqu’il s’agit
d’un amas de galaxies comprenant moins de 100 galaxies. Ce groupe local nous est familier
car la Voie lacte´e, notre Galaxie, en fait partie. Je m’arreˆterai la` pour ce voyage, a` l’e´chelle
des galaxies. En effet, dans le cadre de ma the`se, je me suis inte´resse´e a` la formation et a`
l’e´volution de ces structures, les galaxies. En revanche je travaille plus loin que le Groupe
local, je m’inte´resse a` des galaxies de´ja` en place a` des aˆges plus avance´s, a` des redshifts de
l’ordre de z∼2 comme je le de´crirai tout au long de ce manuscrit.
1.2 Quelques outils de la cosmologie observationnelle
Je ne pre´tends pas ici re-de´tailler toute l’histoire de la cosmologie moderne. Je pre´fe`re
laisser le lecteur aller chercher de plus amples informations dans les livres de´die´s a` la cosmo-
logie (e.g. North 2004). Je vais me contenter ici de rappeler brie`vement les quelques e´quations
de base de la cosmologie dans une premie`re sous-section, e´quations qui me seront utiles par
la suite pour introduire les notions dont je me servirai directement dans la suite de ma the`se.
Je de´finirai ces notions, i.e. le de´calage vers le rouge, le volume comobile, les comptages, les
fonctions de luminosite´ et la K-correction, dans une deuxie`me sous-section.
1.2.1 L’expansion de l’Univers en e´quations
L’Univers est en pleine expansion. En effet, on voit a` grande e´chelle les galaxies s’e´loigner
les unes des autres. Cet e´cartement n’est pas le re´sultat d’un e´loignement des galaxies dans
l’espace, mais il s’agit en fait du gonflement de l’espace lui-meˆme. Cette expansion n’affecte
pas les galaxies a` petite e´chelle. D’un point de vue de la cosmologie the´orique, cette expan-
sion de l’Univers est explique´e par la relativite´ ge´ne´rale. D’un point de vue observationnel,
l’expansion de l’Univers se traduit par l’e´loignement des objets les uns des autres. La vitesse
d’e´loignement est d’autant plus grande que les objets sont espace´s entre eux. Il s’agit du
phe´nome`ne de de´calage vers le rouge, i.e. on observe un de´calage dans le spectre d’e´mission
de ces objets lointains (cf. la section sur le de´calage vers le rouge dans la partie 1.2.2). Il existe
une relation entre ce de´calage spectral et la distance des galaxies. C’est Hubble en 1929 qui
a e´nonce´ pour la premie`re fois une relation de proportionnalite´ entre ces deux grandeurs :
v = H0 × d (1.1)
L’Eq. 1.1 est la loi de Hubble. H0 est la constante de Hubble et l’indice “0” signifie
qu’il s’agit de la valeur de cette constante a` l’heure actuelle, car le parame`tre H varie avec
le temps. H0 est exprime´ selon la formule suivante : H0 = 100h kms−1Mpc−1. h est un
parame`tre sans dimension prenant ses valeurs dans l’intervalle 0.6 < h < 0.9, soulignant ici
les grandes incertitudes concernant les parame`tres cosmologiques. Je fixe ici h=0.7, valeur
commune´ment accepte´e de nos jours. La Fig. 1.3 montre la validite´ de la loi de Hubble sur
de grandes e´chelles cosmologiques. A partir d’un e´chantillon de supernovae, Freedman et al.
(2001) trouvent une faible dispersion pour la relation de Hubble sur leur e´chantillon.
On de´finit e´galement le temps de Hubble tH et la distance de Hubble DH comme suit :
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Figure 1: The dark matter density field on various scales. Each individual image shows the projected
dark matter density field in a slab of thickness 15h−1Mpc (sliced from the periodic simulation volume
at an angle chosen to avoid replicating structures in the lower two images), colour-coded by density
and local dark matter velocity dispersion. The zoom sequence displays consecutive enlargements by
factors of four, centred on one of the many galaxy cluster halos present in the simulation.
5
Figure 1.2 – Le champ de densite´ de matie`re n ire vu a` diffe´rentes e´chel es. Tire´e de Springel
et al. (2005)
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FIG. 4.ÈTop : Hubble diagram of distance vs. velocity for secondary
distance indicators calibrated by Cepheids. Velocities in this plot are cor-
rected for the nearby Ñow model of Mould et al. (2000a). Squares : Type Ia
supernovae ; Ðlled circles : Tully-Fisher clusters (I-band observations) ; tri-
angles : fundamental plane clusters ; diamonds : surface brightness Ñuctua-
tion galaxies ; open squares : Type II supernovae. A slope of isH0\ 72shown, Ñanked by ^10% lines. Beyond 5000 km s~1 (vertical line), both
numerical simulations and observations suggest that the e†ects of peculiar
motions are small. The Type Ia supernovae extend to about 30,000 km s~1,
and the Tully-Fisher and fundamental plane clusters extend to velocities of
about 9000 and 15,000 km s~1, respectively. However, the current limit for
surface brightness Ñuctuations is about 5000 km s~1. Bottom : Value ofH0as a function of distance.
^ 7 km s~1 Mpc~1. The random uncertainty is deÐned at
the ^34% points of the cumulative distribution. The sys-
tematic uncertainty is discussed below. For our Bayesian
analysis, we assume that the priors on and on the prob-H0ability of any single measurement being correct are uniform
and compute the project of the probability distributions. In
this case, we Ðnd km s~1 Mpc~1. TheH0\ 72^ 2^ 7formal uncertainty on this result is very small, and simply
reÑects the fact that four of the values are clustered very
closely, while the uncertainties in the FP method are large.
Adjusting for the di†erences in calibration, these results are
also in excellent agreement with the weighting based on
numerical simulations of the errors by Mould et al. (2000a),
which yielded 71^ 6 km s~1 Mpc~1, similar to an earlier
frequentist and Bayesian analysis of Key Project data
(Madore et al. 1999) giving km s~1H0\ 72^ 5^ 7Mpc~1, based on a smaller subset of available Cepheid
calibrators.
As is evident from Figure 3, the value of based on theH0fundamental plane is an outlier. However, both the random
and systematic errors for this method are larger than for the
other methods, and hence the contribution to the combined
value of is relatively low, whether the results areH0weighted by the random or systematic errors. We recall also
from Table 1 and ° 6 that the calibration of the fundamental
plane currently rests on the distances to only three clusters.
If we weight the fundamental-plane results factoring in the
small number of calibrators and the observed variance of
this method, then the fundamental plane has a weight that
ranges from 5 to 8 times smaller than any of the other four
methods, and results in a combined, metallicity-corrected
value for of 71^ 4 (random) km s~1Mpc~1.H0Figure 4 displays the results graphically in a composite
Hubble diagram of velocity versus distance for Type Ia
supernovae ( Ðlled squares), the Tully-Fisher relation ( Ðlled
circles), surface-brightness Ñuctuations ( Ðlled diamonds), the
fundamental plane ( Ðlled triangles), and Type II supernovae
(open squares). In the bottom panel, the values of areH0shown as a function of distance. The Cepheid distances have
been corrected for metallicity, as given in Table 4. The
Hubble line plotted in this Ðgure has a slope of 72 km s~1
Mpc~1, and the adopted distance to the LMC is taken to be
50 kpc.
8. OVERALL SYSTEMATIC UNCERTAINTIES
There are a number of systematic uncertainties that a†ect
the determination of for all the relative distance indica-H0tors discussed in the previous sections. These errors di†er
from the statistical and systematic errors associated with
each of the individual secondary methods, and they cannot
be reduced by simply combining the results from di†erent
methods. SigniÐcant sources of overall systematic error
include the uncertainty in the zero point of the Cepheid PL
relation, the e†ect of reddening and metallicity on the
observed PL relations, the e†ects of incompleteness bias
and crowding on the Cepheid distances, and velocity per-
turbations about the Hubble Ñow on scales comparable to,
or larger than, the volumes being sampled. Since the overall
accuracy in the determination of is constrained by theseH0factors, we discuss each one of these e†ects in turn below.
For readers who may wish to skip the details of this part of
the discussion, we refer them directly to ° 8.7 for a summary.
8.1. Zero Point of the PL Relation
It has become standard for extragalactic Cepheid dis-
tance determinations to use the slopes of the LMC period-
luminosity relations as Ðducial, with the zero point of the
Cepheid period-luminosity relation tied to the LMC at an
adopted distance modulus of 18.50 mag (e.g., Freedman
1988). However, over the past decade, even with more accu-
rate and sensitive detectors, with many new methods for
measuring distances, and with many individuals involved in
this e†ort, the full range of the most of distance moduli to
the LMC remains at approximately 18.1È18.7 mag (e.g.,
Westerlund 1997 ; Walker 1999 ; Freedman 2000a ; Gibson
2000), corresponding to a range of 42È55 kpc.
For the purposes of the present discussion, we can
compare our adopted LMC zero point with other published
values. We show in Figure 5 published LMC distance
moduli expressed as probability density distributions, pri-
marily for the period 1998È1999, as compiled by Gibson
(2000). Only the single most recent revision from a given
author and method is plotted. Each determination is rep-
resented by a Gaussian of unit area, with dispersions given
by the published errors. To facilitate viewing the individual
distributions (Fig. 5, light dotted lines), these have been
scaled up by a factor of 3. The thicker solid line shows the
cumulative distribution.
It is clear from the wide range of moduli compared to the
quoted internal errors in Figure 5 that systematic errors
a†ecting individual methods are still dominating the deter-
minations of LMC distances. Some of the values at either
end of the distribution have error bars that do not overlap
Figure 1.3 – Mise e ´vi ence de la loi de Hubble sur un e´chantillon de supernovae. On voit










Le plus souvent, les cosmologistes adoptent la convention c = tH = DH = 1. J’ai de´cide´
d’adopter aussi cette unite´ pour alle´ger les e´quations.
Pour de´crire l’expansion de l’Univers, on fait souvent appel aux e´quations de Friedmann,
qui de´crivent l’e´volution d’un univers homoge`ne et isotrope. Dans ce cas la`, l’expansion ralen-
tit au cours du temps. Cependant, Perlmutter et al. (1998) et Schmidt et al. (1998) ont mis
en e´vidence, par l’e´tude de supernovae de type IA, l’acce´le´ration de l’expansion de l’Univers.
De manie`re a` interpre´ter cette acce´le´ration, une nouvelle composante a e´te´ introduite dans
les mode`les standards de cosmologie, la f meu e e´nergie so bre. Cette e´nergie sombre reste
un myste`re pour la cosmol gie actuelle du point de vue de sa nature. Dans les e´quations
d’e´tat elle s’app rente a` une co st nt d’ou` son appellation de “constante cosmologique Λ”.
On sait qu’elle compose l’univers a` plus de 70%, mais la nat re meˆme de cette nouvelle com-
posante de l’Univers reste inconnue. Cette e´nergie sombre aurait une pression ne´gative et un
comportement re´pulsif par rapport a` la gravitation.
Tenant compte de cette nouvelle composante de l’Univers, il est commun de de´finir les
parame`tres de densite´s ΩM et ΩΛ qui expliquent les proprie´te´s dynamiques de l’Univers :









Un autre parame`tre vient comple´ter cette description de l’Univers. Il s’agit du parame`tre
de densite´ Ωk qui de´finit la courbure de l’espace-temps. Il vient s’additionner aux deux
pre´ce´dents parame`tres de la manie`re suivante :
ΩM + ΩΛ + Ωk = 1.
Il existe trois types de courbures pour l’Univers comme le montre la Fig. 1.4 :
– k=1, qui correspond a` un Univers ferme´.
– k=0, qui correspond a` un Univers plat.




Figure 1.4 – Trois cas possible pour la valeur de la courbure de l’Univers : k=1 (Univers
ferme´), k=0 (Univers plat) et k=-1 (Univers ouvert) . Cre´dit : WMAP/NASA.
Plusieurs mode`les sont adopte´s a` l’heure actuelle. Par exemple le mode`le Einstein-de-
Sitter opte pour ΩM = 1 et ΩΛ = 0. Dans la suite de mes travaux, j’opte pour le mode`le de
cosmologie ΛCDM , mode`le standard de la cosmologie, avec : ΩM = 0.7 et ΩΛ = 0.3 dans un
Univers plat.
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1.2.2 Quelques notions importantes pour la suite
1. Le de´calage vers le rouge
Le redshift ou de´calage vers le rouge d’un objet re´sulte de l’effet doppler que subit
la lumie`re e´mise a` cause du mouvement radial de l’objet par rapport a` l’observateur.
Le redshift observe´ des raies d’e´mission ou des raies d’absorption peut eˆtre calcule´





Dans l’Eq. 1.6, λobs repre´sente la longueur d’onde d’une raie observe´e sur le spectre
d’e´mission, tandis que λem est la longueur d’onde de la raie e´mise au repos. Le redshift
est relie´ a` la vitesse radiale des galaxies. En relativite´ restreinte, cette relation s’exprime
de la manie`re suivante :




Cette e´quation relie la vitesse de la lumie`re c, au redshift de la galaxie ainsi qu’a` sa
vitesse radiale v.
Il est e´galement inte´ressant de noter qu’il est possible de de´terminer la diffe´rence entre
le redshift observe´ d’une galaxie, zobs et son redshift “cosmologique”, zcos. Le redshift
cosmologique d’une galaxie est la fraction du redshift z qui re´sulte du phe´nome`ne d’ex-





Ici, je fais l’hypothe`se que vpec << c. Dans la plupart des e´tudes, le redshift z est associe´
a` zcos, ce que je vais supposer de`s a` pre´sent.
Qui plus est, dans l’Univers local, on peut relier la vitesse radiale d’une galaxie a` son
redshift :
v = cz (1.9)
Mais attention, cette dernie`re relation n’est valable qu’a` faible redshift. Et on peut aussi
en exprimer la distance de Hubble de´finie pre´ce´demment (cf Eq. 1.3) en fonction du
redshift pour une petite distance d : d = z ×DH .
Je terminerai ce paragraphe de´die´ au de´calage vers le rouge par la de´finition plus “cos-
mologique” de ce dernier. En effet, le redshift peut e´galement eˆtre relie´ au facteur
d’e´chelle a(t), ou encore “taille de l’Univers”, par la relation suivante :




Dans cette Eq. 1.10, a(t0) est la taille de l’Univers quand la lumie`re de la galaxie a e´te´
observe´e, et a(te) est la taille de l’Univers quand la lumie`re de l’objet a e´te´ e´mise.
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2. Volume en cosmologie
Le volume comobile Vc est inde´pendant du redshift. Hogg (1999) donne un bon aperc¸u





Je vais dans la suite de cette sous-section, expliquer d’ou` proviennent les diffe´rents
termes de cette relation et expliquer leurs liens entre eux. DA est la distance diame`tre
angulaire de´finie comme e´tant le rapport entre la taille transverse physique d’un objet





Dans l’Eg 1.12, le terme DM correspond a` la distance comobile transverse, i.e. a` la
distance entre deux e´ve´nements ayant le meˆme redshift mais se´pare´ par une le`ge`re
distance angulaire. Dans le cadre d’un Univers plat ou` Ωk = 0, DM est simplement e´gal
a` distance comobile de ligne de vise´e DC . Cette dernie`re distance quant-a`-elle est relie´e

















Qui plus est, le terme E(z) des e´quations 1.11 et 1.13 s’exprime a` l’aide des parame`tres
de densite´ de la manie`re suivante :
E(z) =
√
ΩM (1 + z)3 + Ωk(1 + z)2 + ΩΛ (1.15)
Et comme je travaille dans un Univers plat, l’Eq 1.15 se simplifie en
E(z) =
√
ΩM (1 + z)3 + ΩΛ.
J’obtiens finalement comme e´quation pour le volume comobile :







ΩM (1 + z)3 + ΩΛ
(1.16)
J’utiliserai cette e´quation 1.16 pour de´finir le volume comobile lors des calculs de fonc-
tion de luminosite´ que j’explicite dans la partie 7. La connaissance du volume comobile
est e´galement utile pour qualifier les comptages de galaxies, dont je vais parler mainte-
nant.
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3. Les comptages
Les comptages de galaxies ont pour but de de´terminer la densite´ de galaxies par inter-
valle de flux. Cela permet un releve´ statistique du nombre de galaxies dans l’Univers.
Il s’agit d’une densite´ par unite´ de surface sur le ciel et non d’une densite´ volumique.
Les comptages ne prennent pas en compte la distance des objets qui est supprime´e par
du calcul des comptages. Cependant, malgre´ cette perte d’information, les comptage
des galaxies restent inte´ressants pour mieux contraindre les mode`les cosmologiques de
l’Univers.
Les comptages sont exprime´s en fonction des flux d’un e´chantillon de sources, et sont






ou` DL est la distance lumineuse de l’objet. Cette distance lumineuse s’exprime a` l’aide
de la distance comobile et du redshift de la manie`re suivante : DL = (1 + z)DC .
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Fig. 1. Number counts at 100 (left) and 160 µm (right), normalized to the Euclidean slope. Filled/open symbols belong to flux bins above/below
the 80% completeness limit. Models belong to Lagache et al. (2004), Franceschini et al. (2010), Rowan-Robinson (2009), Le Borgne et al. (2009),
Valiante et al. (2009), Lacey et al. (2010), Gruppioni & Pozzi (in prep.). Shaded areas represent ISO and Spitzer data (Rodighiero & Franceschini
2004; Héraudeau et al. 2004; Béthermin et al. 2010). Inset: Collection of PACS number counts, including this work (red, limited to relative errors
≤15% for clarity sake), PEP Abell 2218 (grey, Altieri et al. 2010) and HerMES-PACS (light-blue, Aussel et al., in prep.). The solid lines in the
insets mark the trends expected for a non-evolving population of galaxies.
(∼450 arcmin2) fields. Appendix A describes data reduction and
catalog extraction.
PACS number counts were computed in each field within
0.1 dex flux bins, and are reported in Fig. 1 and Table 1, normal-
ized to the Euclidean slope (dN/dS ∝ S −2.5). Incompleteness
and spurious sources have been dealt with using Monte Carlo
simulations (see Appendix A). Filled symbols belong to the con-
servative 80% completeness limit. Thanks to the method de-
scribed in Chary et al. (2004), we extend the analysis down to
the faintest objects detected at the 3σ level. Error bars include
Poisson statistics, flux calibration uncertainties, and photomet-
ric errors. The latter have been propagated into number counts
via 104 realizations of random Gaussian flux errors applied to
each PACS source, using a dispersion equal to the local mea-
sured noise. The 95 µm ISO counts (Rodighiero & Franceschini
2004; Héraudeau et al. 2004) and the 160 µm Spitzer results by
Béthermin et al. (2010, including GOODS/FIDEL, COSMOS
and SWIRE fields) are consistent with PACS data, excepted the
ISO faintest flux bin.
Small insets in Fig. 1 show results from PACS guaranteed-
time surveys: this work, Abell 2218 lensed counts (Altieri et al.
2010), and HerMES (Aussel et al., in prep.). The three datasets
complement each other and show overall agreement, the 160 µm
HerMES counts excepted. This discrepancy can be ascribed to
the sheet of galaxies known to bias the HerMES LH North field,
on which their counts are based (Owen & Morrison 2009).
Differential, Euclidean-normalized counts display various
well-known features: below ∼100 mJy at 100 µm and ∼200 mJy
at 160 µm, the slope is super-Euclidean, reaching a peak in
the counts between ∼5–10 and 30 mJy, while at fainter fluxes
the slope quickly becomes sub-Euclidean. These attributes are
generally interpreted as indicating evolving properties in the
IR galaxy population (see Sect. 4): the trend expected for no-
evolution is shown in Fig. 1 insets.
The non-normalized differential counts can be represented
by a power law of the type dN/dS ∝ S α, with two distinct
slopes at fluxes fainter/brighter than S break. The results of a
weighted least squares fit are given in Table 2 for the different
PEP fields. The S break flux is ∼5.0 mJy at 100 µm and ∼8.5 mJy
at 160 µm. At the bright end, the number of sources in the small
fields is low, and error bars are dominated by Poisson statistics.
Consequently, the large uncertainties allow for nearly-Euclidean
Table 2. Power-law fit to PACS differential number counts in the form
dN/dS ∝ S α.
Field Flux range Slope Error
band [mJy] α dα
GOODS-N 100 2.8−5.6 –1.32 ±0.27
GOODS-N 100 5.6−45 –2.31 ±0.05
LH 100 6.0−89 –2.60 ±0.05
COSMOS 100 8.0−142 –2.63 ±0.03
GOODS-N 160 5.6−9.0 –1.67 ±0.32
GOODS-N 160 9.0−71 –2.54 ±0.04
LH 160 9.0−113 –2.68 ±0.05
COSMOS 160 17.0−179 –3.02 ±0.04
fits in GOODS-N and the LH. In the case of COSMOS, the
slope is significantly steeper than Euclidean at 160 µm, while
the 100 µm counts are still very flat. At the faint end, the 160 µm
slope derived from our counts (GOODS-N only) is consistent
with what is found by stacking 24 µm sources on Spitzer 160 µm
maps (Béthermin et al. 2010, α = −1.61 ± 0.21).
3. Resolved CIB fraction
The added contribution of resolved galaxies provides a lower
limit to the IR background and can be compared to direct mea-
surements of the total CIB. After the discovery of the CIB (Puget
et al. 1996; Hauser et al. 1998), numerous authors attempted
to directly measure its surface brightness from COBE/DIRBE
maps (e.g. Lagache et al. 2000; Renault et al. 2001; Wright 2004;
Dole et al. 2006). Here we adopt the most recent revision of the
Lagache et al. (2000) DIRBE measurements, provided in Dole
et al. (2006): 14.4±6.3, 12.0±6.9, and 12.3±2.5 [nW m−2 sr−1],
at 100, 140, and 240 µm, respectively. Interpolating between
these values, one obtains a value of 12.8 ± 6.4 [nW m−2 sr−1]
at 160 µm. These direct measurements are still affected by large
uncertainties, mainly due to difficulties in defining an absolute
flux scale and in removing zodiacal light. An alternative estimate
of the total CIB is obtained by integrating the power-law extrap-
olation of our number counts, between 0.01 and 1000 mJy. We
adopt the slope derived on GOODS-N data for S < S break and
an average between COSMOS and Lockman Hole at brighter
fluxes (see Table 2 and Sect. 2). The total CIB estimates from
this extrapolation are ∼12 and ∼13 [nW m−2 sr−1] in the green
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Figure 1.5 – Comptages a` 100 et 160 µm norm lise´ a` la pente euclidien e pour les champs
de PEP. Dans cette e´tude, les flux sont note´s S et non F comme dans le reste de mon
manuscrit.Tire´e de Berta et al. (2010).
En faisant l’hypothe`se d’un Univers euclidien, il est possible d’exprimer les comptages
comme le nombre de sources par ste´radian a` l’inte´rieur d’une sphe`re de rayon r, comme











Or d’apre`s l’Eq. 1.17, DL =
√
L
4piF , en notant F le flux de la source pour eˆtre cohe´rent
avec la litte´rature et en particulier avec la Fig. 1.5. En de´rivant N par rapport au flux,
l’Eq.1.18 devient alors :










Cette dernie`re quantite´, proportionnelle au flux a` la puissance −5/2, i.e. F−5/2, est sou-
vent multiplie´ par F 5/2 pour une clarification de la figure. On parle alors de comptages
normalise´s a` la pente euclidienne, comme sur la Fig. 1.5. Sur cette dernie`re figure sont
repre´sente´s les comptages obtenus a` 100 et 160 µm graˆce a` l’instrument PACS a` bord
du te´lescope spatial Herschel. Diffe´rents mode`les ont e´te´ ajoute´s a` cette figure, et ils
nous permettent de pre´dire les comptages de galaxies. Dans cette e´tude de Berta et al.
(2010), le nombre de galaxies par intervalle de flux 100 µm et 160 µm a e´te´ calcule´. On
voit un bon accord entre ces comptages observe´s et les mode`les pre´dits.
Je discuterai a` nouveau des comptages de galaxies, cette fois-ci applique´s a` mon e´chantillon
de galaxies, dans le chapitre 4.
4. Fonctions de luminosite´
Dans le paragraphe pre´ce´dent, j’ai explique´ comment obtenir les comptages des galaxies.
Cependant les comptages ne donnent pas d’informations directement sur la luminosite´
des sources et en particulier ne donnent aucune indication sur leur distribution en
luminosite´.
Pour mettre en e´vidence ce phe´nome`ne, on utilise souvent la fonction de luminosite´
pour obtenir la distribution en luminosite´ des galaxies. Cette fonction de luminosite´
indique simplement le nombre de galaxies dans l’intervalle de luminosite´ L et L+ dL.
Les observations montrent que les fonctions de luminosite´ sont tre`s souvent bien repre´sente´es
par la parame´trisation introduite par Schechter (1976) :













Dans cette Eq. 1.20, L∗ est une luminosite´ caracte´ristique et Φ∗ est une densite´ vo-
lumique caracte´ristique des galaxies. Ces deux quantite´s traduisent la courbure de la
fonction de luminosite´. Le parame`tre α est la pente de la fonction de luminosite´ des
galaxies dont la luminosite´ est plus faible que L∗.
Cette parame´trisation n’est cependant pas adapte´e au calcul des fonctions de lumi-
nosite´ pour les galaxies infra-rouges. Je montrerai au chapitre 7 la me´thode utilise´e
pour calculer les fonctions de luminosite´ des galaxies se´lectionne´es en IR dans mon
e´chantillon.
5. Le phe´nome`ne de K-correction
Lorsqu’on observe des sources a` des redshifts diffe´rents, on cherche bien souvent a` rame-
ner les flux mesure´s a` une meˆme longueur d’onde au repos pour pouvoir les comparer.
C’est d’ailleurs ce que je vais faire au chapitre 7, ou` je calcule la luminosite´ a` 8 µm de
sources se´lectionne´es a` 24 µm avec des redshifts diffe´rents. Cette correction s’appelle
la K − correction et provient essentiellement du fait qu’on vit dans un Univers en
expansion.
Je rappelle la relation entre la luminosite´, le flux et le redshift :





ou` ν0 et νe sont respectivement la fre´quence e´mise et la fre´quence observe´e.
Si maintenant je cherche a` exprimer la K-correction en magnitude par rapport a` la








avec Lemν la luminosite´ e´mise a` la fre´quence ν, νB la fre´quence observe´e dans la bande
B.




, n’est pas connu. Il n’est pas possible de
calculer cette K-correction. Mais on peut la calculer graˆce a` l’estimation des distribu-
tions spectrales d’e´nergie (cf chapitre 2) et du choix d’une bibliothe`que spectrale (cf
chapitre 3).
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Chapitre2
Les galaxies
2.1 La diversite´s des galaxies : un ve´ritable zoo...
Il existe une grande varie´te´ de galaxies. Elles diffe`rent par leurs formes, leur compo-
sition et par leurs proprie´te´s physiques. Elles peuvent eˆtre grandes ou petites, lumineuses
ou au contraire de faible luminosite´ voire obscurcies par la poussie`re, de forme re´gulie`re ou
comple`tement irre´gulie`res, isole´es ou en amas, etc. Cette grande diversite´ est bien e´videmment
d’une importance capitale dans l’e´tude de la formation et de l’e´volution des galaxies. Il semble
ne´cessaire de comprendre s’il existe un lien entre ces diffe´rentes galaxies.
En 1936, Edwin Hubble a classe´ les galaxies selon leurs proprie´te´s morphologiques, et a
obtenu diffe´rents types de galaxies. Cette classification de Hubble est visible sur la Fig. 2.1.
On y distingue les galaxies elliptiques, les galaxies spirales et les galaxies spirales barre´es. Les
galaxies irre´gulie`res sont classe´es a` part.
Figure 2.1 – Classification de Hubble.
Connaˆıtre le type d’une galaxie reste un proble`me tre`s important a` l’heure actuelle. Une
des approches pour de´terminer le type d’une galaxie est de la regarder a` l’oeil. Cependant,iIl
faut alors une statistique importante pour diminuer l’erreur possible sur la caracte´risation
morphologique d’une galaxie. Un site web, le “Galaxy Zoo” a e´te´ mis en place il y a quelques
anne´es et connaˆıt un gros succe`s aupre`s du grand public. De cette manie`re, de nombreuses
personnes classent les galaxies selon les diffe´rents types de la se´quence de Hubble, permettant
ainsi aux scientifiques de connaˆıtre le type de galaxies e´tudie´es dans leurs e´chantillons.
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2.2 De quoi sont-elles forme´es ?
Dans cette partie, je vais taˆcher de de´crire les diffe´rents composants pre´sents dans une
galaxie, et je vais e´galement expliciter leur contribution au rayonnement e´lectromagne´tique
e´mis par une galaxie. Une galaxie est compose´e d’e´toiles, de matie`re interstellaire et d’un
hypothe´tique halo de matie`re noire, comme le de´crivent les trois sous-sections qui suivent.
Une galaxie peut e´galement contenir un trou noir supermassif en son centre, comme je le
de´taillerai au dernier paragraphe de cette section.
2.2.1 Les e´toiles
Une e´toile est une sphe`re de plasma dont les dimensions et la densite´ interne sont telles
qu’elles permettent une tempe´rature centrale suffisamment e´leve´e pour autoriser des re´actions
de fusion nucle´aire au coeur de l’e´toile.
Une e´toile naˆıt, e´volue au cours du temps, et elle meurt. Je propose dans cette sous-section
un survol rapide de la vie d’une e´toile.
Les e´toiles se forment dans des nuages mole´culaires riches en gaz et en poussie`res. Sous
l’effet d’une perturbation exte´rieure, comme une onde de densite´ de bras spiraux ou une onde
de choc due a` une supernova, une re´gion de ce nuage commence a` se contracter. Cette sur-
densite´ attire de plus en plus de gaz qui voit alors sa tempe´rature croˆıtre. Si la tempe´rature
est suffisante, des re´actions nucle´aires peuvent se produire et l’e´toile est ne´e.
Il existe une forte relation entre la masse d’une e´toile et son e´volution. En effet, plus
une e´toile est massive, plus elle contient d’e´le´ments ne´cessaires a` la fusion nucle´aire. Cepen-
dant sa grande masse va acce´le´rer la combustion de ces e´le´ments. Ce type d’e´toile va briller
intense´ment et va fabriquer beaucoup d’e´le´ments lourds. Cette e´volution peut s’exprimer
en termes de luminosite´ et de tempe´rature de l’e´toile, comme le montre la Fig.2.2. Ce dia-
gramme, appele´ diagramme HR ou Hertzprung-Russel permet de classer les e´toiles selon un
type spectral a` partir de leur tempe´rature, l’abscisse de cette figure.
Cette figure 2.2 montre les diffe´rentes e´tapes possibles de la vie d’une e´toile. Une e´toile
commence sa vie sur ce que l’on appelle la “se´quence principale”. Pendant cette pe´riode,
le noyau de l’e´toile, initialement compose´ d’hydroge`ne et d’he´lium, va voir progressivement
sa composition e´voluer en he´lium. A partir de la`, l’e´toile va avoir une e´volution diffe´rente
selon sa masse. Il existe une corre´lation entre la masse et la luminosite´ sur la se´quence
principale, ce qui signifie qu’il est possible de lire le diagramme 2.2 en terme de masse : fortes
luminosite´s correspond a` fortes masses et faibles luminosite´s correspond a` faibles masses. On
retrouve e´galement sur ce diagramme les diffe´rentes cate´gories d’e´toiles que je ne de´taillerai
pas d’avantage ici : les naines blanches, les ge´antes rouges, les superge´antes, les supernovae,
etc, comme indique´es sur la figure.
Au cours de leur vie et surtout dans la phase finale de leur e´volution, les e´toiles rejettent
de la matie`re dans le milieu dans lequel elle baigne, le milieu interstellaire. De ce fait, elle
“nourrissent” ce milieu continuellement. Cette matie`re est enrichie d’e´le´ments lourds qui
proviennent des re´actions nucle´aires ayant lieu au coeur des e´toiles. Le milieu interstellaire
est alors le the´aˆtre de nouvelles formations d’e´toiles. Il y a donc un e´change permanent entre
les e´toiles et le milieu dans lequel elles e´voluent. Je vais maintenant m’inte´resser a` ce milieu
interstellaire que je vais le de´crire a` la sous-section suivante.
2.2.2 Le milieu interstellaire
Le milieu interstellaire (MIS) comporte lui meˆme deux constituants, la poussie`re et le gaz,
bien me´lange´s. Un rapide e´tat des lieux de la composition du milieu interstellaire nous donne





Usage global du fichier
Obtenir un poster de cette image
Taille de cet aperçu : 526 ! 599 pixels
Image en plus haute résolution (720 ! 820 pixels, taille du fichier : 21 Ko, type MIME : image/png)
Ce fichier et sa description
proviennent de Wikimedia
Commons.
Accéder au fichier sur Commons
(http://commons.wikimedia.org/wiki/File:HRDiagram-
Fr.png?uselang=fr)
Figure 2.2 – Diagramme Hertzprung-Russel montrant l’e´volution stellaire en fonction de
leur tempe´rature et de l ur luminosite´. Source : Richard Pow ll
en re´sume´, la recette suivante : pour le gaz, 70% de la masse vient de l’hydroge`ne, 28% de
l’he´lium et seulement 2% des autres e´le´ments. Ces chiffres sont donne´s a` titre indicatif pour
une galaxie ayant une me´tallicite´ de l’ordre d’une me´tallicite´ solaire. La poussie`re, quant a`
elle, ne compte que pour 1% de la masse du MIS, mais elle repre´sente pre`s de 30% de l’e´nergie
rayonne´e. Apre`s ce bref aperc¸u, je vais maintenant donner une description plus de´taille´e de
ce milieu qui repre´sente une faible fraction de la masse baryonique des galaxies (10%), mais
qui contribue pour une part non ne´gligeable au spectre e´lectromagne´tique.
Le gaz interstellaire
Le milieu interstellaire est compose´ de plusieurs re´gions dans lesquelles les caracte´ristiques
physiques (densite´, tempe´rature, degre´ d’ionisation) sont tre`s diffe´rentes. Je vais de´crire dans
ce paragraphe les diffe´rentes phases du gaz interstellaire en gardant a` l’esprit que les diffe´rentes
cate´gories ci-apre`s ne sont pas immuables mais plutoˆt que la matie`re interstellaire est e´change´e
entre les diffe´rentes phases. Le gaz est un constituant important du MIS, il repre´sente 99%
de sa masse et se trouve sous forme d’ions, d’atome ou de mole´cules selon la tempe´rature et
la densite´ du milieu, comme explicite´ dans les sous-sections qui suivent.
Milieu ionise´ (HII)
L’ionisation a lieu de part la proximite´ d’e´toiles tre`s chaudes, de type spectral O, B ou A.
Ces e´toiles tre`s massives ont des dure´es de vie bre`ves. Ces re´gions d’ionisation, appele´es aussi
re´gions HII, sont donc situe´es dans des re´gions de formation d’e´toiles, comme dans les bras
spiraux. On retrouve e´galement ces re´gions dans le centre des galaxies, appele´e le “bulbe”
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de la galaxie, ou` l’ionisation est due en partie a` des chocs car la matie`re proche du centre
galactique est anime´e de grandes vitesses.
Ces re´gions ionise´es se refroidissent en e´mettant a` toutes les longueurs d’onde, allant
de l’UV aux ondes radio, avec un spectre comportant certains traits caracte´ristiques des
re´gions HII, comme je vais le montrer dans ce paragraphe. L’atome ionise´ a tendance a`
chercher les e´lectrons libres du milieu, arrache´s a` des atomes d’hydroge`ne, pour qu’ait lieu
la recombinaison. Lors de cette recombinaison, un photon est e´mis et on obtient alors pour
cette re´gion un spectre de raies en e´mission superpose´ au continuum stellaire et ne´bulaire,
caracte´ristique de la transformation du rayonnement UV de l’e´toile en rayonnement visible,
par cascade de niveaux. Le phe´nome`ne le plus important a lieu pour l’atome d’hydroge`ne
(principalement Hα), mais e´galement pour l’he´lium et pour des e´le´ments plus lourds, comme
l’oxyge`ne (OII, OIII). On observe aussi sur ces spectres les fameuses discontinuite´s de Balmer,
de Pashen, etc. Il faut e´galement noter que les poussie`res rayonnent significativement dans
ces re´gions HII. Le continuum stellaire diffuse´ par les grains est observe´ en UV, et la poussie`re
re´-e´met le continuum thermique qu’elle a absorbe´ dans l’IR moyen et lointain.
Mis a` part ces re´gions HII, il existe e´galement un milieu ionise´ diffus et chaud prove-
nant probablement des restes de supernovae (McKee and Ostriker 1977). Son importante
tempe´rature est explique´e par le fait que ce milieu se refroidit peu en comparaison au taux
d’explosion des supernovae. Ce milieu se refroidit en e´mettant en rayons X.
Et enfin, il existe aussi un milieu ionise´ diffus avec des tempe´ratures de l’ordre de 8000
K et une densite´ d’environ 0.1 cm−3. L’existence de ce milieu ionise´ diffus est explique´ par
d’e´ventuelles fuites de re´gions HII ou bien de l’ionisation du gaz neutre provenant d’e´toiles
massives isole´es (Lequeux 2002).
Milieu atomique (HI)
Certains nuages d’hydroge`ne sont trop e´loigne´s des e´toiles chaudes et massives pour se
retrouver ionise´s. Ces re´gions constituent alors la phase atomique du milieu interstellaire,
qu’on appelle aussi re´gion HI. Cette phase atomique est compose´e de deux parties. Une
partie froide peuple´es de nuages denses et une zone inter-nuages plus chaude et te´nue. Le
chauffage a lieu par effet photoe´lectrique dans les re´gions de photodissociation. Il s’agit de
l’absorption d’un photon ultraviolet par un grain de poussie`re. Ce dernier va aller lui arracher
un e´lectron et va chauffer le gaz par collision. Cependant, l’e´nergie disponible est insuffisante
pour provoquer des transitions e´lectroniques et on ne peut observer directement le spectre
de ces re´gions HI. Cependant, l’atome d’hydroge`ne pre´sente une e´mission dans le domaine
radio lie´ a` une interaction quantique entre proton et e´lectron, formant tout deux l’atome
d’hydroge`ne. Il s’agit de la raie de structure hyperfine [HI] a` 21 cm.
Nuages mole´culaires (H2)
Les mole´cules du milieu interstellaire sont mises en e´vidence par leur raie en e´mission ou
en absorption. Il faudra attendre l’ave`nement des observations en radio et en millime´trique
pour avoir une vision plus e´toffe´e du milieu mole´culaire. On de´nombre aujourd’hui plus de
120 mole´cules, comme par exemple CH, CH+, CN, OH, H2O, ... H2 reste la mole´cule la plus
re´pandue dans le milieu interstellaire.
Les mole´cules pre´sentent trois types de transitions : e´lectroniques, vibrationnelles, et
rotationnelles :
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– Les vibrations e´lectroniques ont une e´nergie de l’ordre de plusieurs eV et leur domaine de
longueur d’onde correspondant est l’UV lointain. Par exemple, on observe les transitions
e´lectroniques de la mole´cule H2 a` des longueurs d’ondes infe´rieures a` 115 nm.
– Il existe trois modes possibles pour la vibration selon le type de mole´cules. Le mode
d’e´longation d’une mole´cule correspond a` une variation de la distance interatomique.
Il existe e´galement des vibrations de flexion ou encore de de´formation. Ces transitions
correspondent a` des e´nergies de l’ordre de la fraction d’eV et sont observe´es dans
l’infrarouge proche.
– Les transitions rotationnelles correspondent a` la quantification de la rotation de la
mole´cule. Dans ce cas, les e´nergies conside´re´es atteignent quelques meV et le domaine
de longueurs d’ondes est celui du submillime´trique, millime´trique et centime´trique.
La physique du milieu mole´culaire est difficile a` appre´hender pour plusieurs raisons. Tout
d’abord, le proble`me observationnel est bien pre´sent. Du fait des longueurs d’ondes conside´re´es
et de potentielles faibles transitions, il faut des observations de grande qualite´ et dans un
domaine spectral pas toujours atteint facilement. Une autre raison est la complexite´ des
mole´cules elle-meˆmes. En effet, certaines mole´cules sont inobservables dans certaines transi-
tions de part la syme´trie meˆme de la mole´cule. Lorsqu’une mole´cule est syme´trique, seules
les transitions e´lectroniques sont permises. Et de ce fait, ces mole´cules sont difficilement
observables en rotation ou en vibration.
Le chauffage des re´gions mole´culaires du milieu interstellaire est essentiellement duˆ aux
rayons cosmiques (Goldsmith and Langer 1978). Une autre approche a e´te´ propose´e par Fal-
garone and Puget (1985) ou` ils ajoutent au chauffage par rayons cosmiques cite´ pre´ce´demment
un chauffage duˆ aux collisions gaz-grains. Les tempe´ratures du gaz dans ce second me´canisme
sont le´ge´rement supe´rieures (de 5 a` 10 K) a` celles obtenues avec la premie`re approche. Le
refroidissement des re´gions mole´culaires se fait principalement par les raies rotationnelles de
CO et par l’e´mission de la poussie`re en IR lointain et en submillime´trique.
La poussie`re
Composition de la poussie`re
Il existe trois composantes de la poussie`re dans les mode`les, correspondant a` des re´gimes
thermodynamiques diffe´rents.
– Les gros grains ou grains froids
D’apre`s les mode`les, ils sont compose´s de silicates et de graphite et leur tempe´rature
varie entre 20 et 60 K selon l’e´missivite´ utilise´e et les conditions de chauffage. Leur
taille est de l’ordre de 0.1µm.
– Les tre`s petits grains (VSG, de l’anglais “Very Small Grains”)
Ces VSGs ont e´te´ introduits dans le mode`le de Desert et al. (1990) pour expliquer les
fortes couleurs observe´es avec IRAS a` 12 et 25 µm. Ces tre`s petits grains, de l’ordre
de quelques nanome`tres, ont des tempe´ratures tre`s e´leve´es (quelques centaines de K),
expliquant les couleurs IRAS.
– Les porteurs de bandes infrarouge non identifie´s (UIB, de l’anglais “Unidentified Infrared Bands”)
Il s’agit de larges bandes d’e´mission pre´sentes aux longueurs d’onde caracte´ristiques
des modes de vibration des liaisons C-H et C-C, a` savoir : 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, et
12.7 µm. Pour expliquer ces raies d’e´mission dans les spectres des galaxies, plusieurs
mode`les ont e´te´ propose´s, comme par exemple le plus re´pandu, celui des hydrocarbures
polycycliques aromatiques (PAH, de l’anglais “Polycyclic Aromatic Hydrocarbons”,
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Leger and Puget 1984; Puget et al. 1985; Allamandola et al. 1985). Les PAHs comptent
entre 20 et 200 atomes et ont des tailles tre`s faibles de quelques nanome`tres. Ils sont
chauffe´s stochastiquement et un rayonnement trop intense pourrait les de´truire. Ces
mole´cules contiennent une fraction importante du carbone des galaxies et leurs bandes
d’e´mission ont e´te´ utilise´es comme estimateur du taux de formation d’e´toiles (Helou
et al. 2000; Desai et al. 2007).
Les signatures spectrales de ces mole´cules sont visibles sur la Fig. 2.3. Cette figure
montre trois spectres de galaxies diffe´rentes, a` savoir : une ou` la formation stellaire est
arreˆte´e, une autre a` flambe´e de formation d’e´toiles, et enfin le spectre d’un noyaux actif
de galaxie (AGN). Ces galaxies ont des signatures spectrales tre`s diffe´rentes, en parti-
culier dans le domaine de longueur d’onde des PAHs. Les signatures de ces mole´cules
sont d’ailleurs plus ou moins, voire meˆme pas du tout, prononce´es sur les spectres de la
Fig. 2.3. Ce re´sultat souligne ainsi un moyen efficace de diffe´rencier les diffe´rents types
de galaxies.
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Fig. 6. Diagram based on CVF diagnostics for 33 spectra using the notation of Table 1. The error bars are estimated from the rms maps at 1σ
for each wavelength along the CVF spectra, added to a systematic error of 10% due to the transient correction method. Note that several spiral
and blue compact dwarf galaxies included in this figure are not listed in the Table 1 since they belong to other samples (Madden et al. 1999,
Roussel et al. 1999). The circles mainly located in the bottom left part of the diagram represent the central regions known to contain an AGN.
The galaxies hosting starburst activity are in the upper part and are marked with diamonds. The spectra of quiescent star forming regions are
found to lie close to the PDR region and are denoted with squares. The curves demarcate the AGN, PDR and HII spectral type according to
Fig. 5a.
NGC 1068  (Nucleus)
AGNStarburst  region
M 82  (Nucleus)M 82  (Disk)
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Fig. 7. Examples of observed spectra (solid lines) classified as dominated by star forming regions (the disk and the nucleus of M82) and by an
AGN (the nucleus of NGC 1068) are shown with their corresponding model fits based on a combination of templates (dashed line). For each
spectrum, we find the appropriate combination of templates (8%AGN, 50%HII, 42%PDR for the nucleus of M82; 8%AGN, 15%HII, 77%PDR
for the disk of M82 and 77%AGN, 23%HII, 0%PDR for the nucleus of NGC 1068) using the location of those sources in the CVF diagram (see
Fig. 6). Each composite spectrum has been normalised at 14–15µm.
to 1, PDRs dominate the MIR emission in our sample as it
was the case for normal spiral galaxies (Boselli et al. 1997,
Roussel et al. 1999). For LW3/LW2 ratios between 1 and 6, both
an AGN and a star forming region signature may appear in our
spectra (e.g. the nucleus of NGC 253 and NGC 1068 in Fig. 8).
We note, however, that the LW2/LW4 flux ratio is well
adapted to estimate the presence of an AGN contribution. For
LW2/LW4 ratios lower than 1.5, we clearly see that the MIR
emission is dominated by the AGN whose strong continuum
and nearly absent UIBs, contribute to decrease this ratio. For
Figure 2.3 – Exemples de spectres observe´s (en trait plein) de trois galaxies dans le domaine
de longueur d’onde des PAHs. Le panneau de gauche montre le disque de la galaxie M82,
re´gion ou` la formation stellaire est au repos. Le panneau du centre repre´sente le noyau de
la galaxie M82, zone a` flambe´e de formation stellaire. Et enfin le panneau de droite est un
spectre d’AGN. Les courbes en pointille´s sont une combinaison de templates reproduisant au
mie x l s observations. Ti e´e d Laure t et al. (2000)
Emission de la poussie`re
Les grains de poussie`re sont chauffe´s par absorption du rayonnement UV et visible. Ils
sont ensuite refroidis par e´mission thermique de photons infrarouges. Pour bien comprendre
les effets de la poussie`re, il a e´te´ ne´cessaire de la mode´liser. Un mode`le de poussie`re accep-
table doit reproduire de nombreuses proprie´te´s physiques des poussie`res, dont en particulier
l’e´mission que je de´taille ici, et l’extinction que j’explique dans le paragraphe suivant. Je vais
montrer ici les re´sultats obtenus par le mode`le de Desert et al. (1990). Ce mode`le utilise les
trois composants introduit pre´ce´demment en imposant que les tailles des grains suivent une
loi de puissance.
Les trois composantes de la poussie`res e´mettent dans des domaines de longueurs d’onde
diffe´rents. Cependant, il existe un recouvrement entre leur domaine d’e´mission, comme on
peut le voir sur la Fig 2.4. Sur cette dernie`re figure, repre´sentant la distribution spectrale
d’e´nergie du MIS de la Galaxie (Desert et al. 1990), on voit chaque composant dominer avec
la longueur d’onde croissante dans cet ordre : les PAHs, les VSGs et les gros grains.
Ce mode`le reproduit bien les observations. D’autres mode`les ont e´te´ propose´s depuis,
comme celui de Dwek et al. (1997), mais qui reproduit mal l’extinction, ou celui de Draine




















Figure 2.4 – Spectre d’e´mission de la poussie`re (trait plein). On peut voir ici la contribution
des diffe´rentes composantes de la poussie`re a` la distribution spectrale d’e´nergie du MIS, avec
en tirets la contribution des PAHs, en pointille´s, la contributions des VSGs et en tirets-
pointille´s la contribution des gros grains. Tire´e de Desert et al. (1990)
and Li (2001), qui reproduit correctement extinction et e´mission mais qui introduit trop
d’e´le´ments lourds par rapport a` la re´alite´. Un mode`le re´cent, Zubko et al. (2004) permet de
bien reproduire les observations.
Je vais maintenant de´tailler le phe´nome`ne d’extinction due a` la poussie`re.
Extinction par la poussie`re
Je donne ici l’e´quation du transfert de rayonnement :
I(λ) = I0(λ)e−τλ . (2.1)
Dans l’Eq. 2.1, τλ est l’e´paisseur optique.
Lorsqu’on observe la formation stellaire a` travers un nuage de poussie`re, on assiste a`
une diminution de la luminosite´ attendue. Cette atte´nuation est l’effet combine´ de deux
phe´nome`nes : l’absorption des photons par la poussie`re d’une part, et la diffusion de ces pho-
tons dans les directions autre que la direction incidente d’autre part. Il s’agit de l’extinction
par la poussie`re. L’extinction est note´e Aλ et s’exprime par rapport a` l’e´paisseur optique
comme τλ = 0.921Aλ. De cette manie`re l’Eq. 2.1 devient :
I(λ) = I0(λ)10−(Aλ/2.5) (2.2)
Il est commun de normaliser l’extinction Aλ par le terme d’exce`s de couleur E(B-V). Ce
facteur correspond a` la diffe´rence entre les extinctions dans les bandes spectrales larges B
(bande bleue, centre´e a` 4400 A˚) et V (bande visible centre´e a` 5500 A˚).
E(B − V ) = AB −AV (2.3)
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C’est d’ailleurs ce facteur E(B-V) que j’utiliserai dans la Partie II pour analyser l’extinc-
tion affectant mon e´chantillon.
Je viens de de´finir l’extinction de la poussie`re de manie`re ge´ne´rale. Mais pour mode´liser
cette extinction, il a fallu conside´rer les diffe´rentes espe`ces de grains de´crites pre´ce´demment
et regarder leur contribution a` l’extinction. C’est ce qui est repre´sente´ a` la Fig. 2.5 avec le




















Figure 2.5 – Courbe d’extinction par la poussie`re (trait plein) avec en tirets la contribution
des PAHs, en pointille´s, la contributions des VSGs et en tirets-pointille´s la contribution des
gros grains. Tire´e de Desert et al. (1990)
Cette Fig. 2.5 repre´sente l’e´volution de la section efficace de la poussie`re normalise´e
a` la colonne de densite´ d’hydroge`ne σH avec l’inverse de la longueur d’onde. On y voit
e´galement la contribution des petits grains, des PAHS et des gros grains par rapport a` la
courbe d’extinction totale. On observe sur cette figure un pic d’e´mission en UV a` 2175 A˚
ainsi qu’une e´volution non line´aire en infrarouge.
2.2.3 Trou noir central
En plus des e´toiles et du milieu interstellaire, la plupart des galaxies posse`dent un trou
noir supermassif en leur centre. L’exemple le plus courant est celui de notre propre Galaxie,
la Voie Lacte´e, posse´dant elle meˆme un trou noir supermassif, bien qu’il ne s’agisse pas d’un
trou noir des plus actifs.
La pre´sence d’un trou noir au centre d’une galaxie peut conduire a` la formation d’un
disque d’accre´tion autour de ce trou noir et peut provoquer des jets ou du rayonnement
X. Dans ces cas la`, on parle alors de noyaux actifs de galaxies (AGN, de Active Galactic
Nucleus en anglais), faisant partie des sources de radiations e´lectromagne´tiques parmi les
plus lumineuses de l’Univers.
Les dernie`res de´cades ont e´te´ le te´moin de nombreuses e´tudes pour mieux comprendre ce
phe´nome`ne tre`s lumineux au sein des galaxies, mais aussi pour comprendre le lien entre l’AGN
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et sa galaxie hoˆte. Un autre aspect de ces objets physiques m’inte´resse particulie`rement. Il
s’agit de leur lien avec la formation stellaire. Je discuterai d’ailleurs de cette connexion, que
j’appelle connexion “AGN-Starburst” de part leurs termes anglais, a` la sous-section 3.3.3.
2.3 Distribution spectrale d’e´nergie des galaxies
Dans la section pre´ce´dente, j’ai de´crit les diffe´rents composants d’une galaxie. Je vais
maintenant m’inte´resser dans cette section au rayonnement e´lectromagne´tique e´mis par une
galaxie et a` la contribution des diffe´rents composants de´crits a` la section 2.2. Une manie`re
d’avoir une vision d’ensemble de la contribution des diffe´rents composants des galaxies est de
repre´senter le flux d’une galaxie en fonction de la longueur d’onde observe´e, c’est ce qu’on
appelle la distribution spectrale d’e´nergie d’une galaxie (SED, de l’anglais Spectral Energy
Distribution).
2.3.1 Contribution des diffe´rents constituants d’une galaxie a` sa distribution spectrale
d’e´nergie
Je me suis inspire´e des travaux de Fre´de´ric Galliano pour sche´matiser les contributions
de diffe´rents composants d’une galaxie a` sa SED comme je le montre sur la Fig. 2.6. Cette
dernie`re figure montre la contribution des populations d’e´toiles (jeunes et vieilles), du mi-
lieu diffus, des nuages mole´culaires et des re´gions de photodissociation. Ces re´gions (PDR,
de l’anglais photodissociation regions) sont des zones du milieu interstellaire ou` le rayonne-
ment UV est assez intense pour dissocier les mole´cules mais plus assez riche pour ioniser les
atomes. Je n’ai pas de´taille´ ces re´gions dans la section pre´ce´dente. En effet il n’y a pas de
diffe´rences fondamentales dans les proprie´te´s physico-chimiques de ces PDR par rapport au
milieu interstellaire neutre en ge´ne´ral.
Je vais maintenant regarder la contribution de ces composants a` la SED d’une galaxie.
Les e´toiles contribuent essentiellement aux longueurs d’ondes UV et optique. Il est inte´ressant
de se´parer e´toiles jeunes (de type, O,B), dominant l’UV, et e´toiles vieilles, dont le spectre est
de´cale´ vers l’IR proche en raison de la pre´sence d’e´toiles e´volue´es. Le milieu diffus est domine´
par une composante de poussie`re chaude et couvre toute la gamme spectrale observe´e. Les
nuages mole´culaires e´tant tre`s opaques aux rayonnement UV et IR, leur contribution a` la SED
n’est visible que dans l’IR lointain. Cette contribution provient essentiellement de l’e´mission
des gros grains de poussie`re. Et enfin, la contribution des PDR est non ne´gligeable, surtout
en optique et en IR moyen.
La SED totale est repre´sente´e sur la Fig. 2.7. L’importance attribue´e a` chaque constituant
et donc le poids donne´ a` son rayonnement par rapport au rayonnement total de la galaxie
varie selon le type de galaxies observe´es. Il s’agit ici d’un exemple, tout comme les diffe´rents
spectres de la Fig. 2.6.
Comme je l’ai mentionne´ pre´ce´demment, la SED globale d’une galaxie de´pend du type de
la galaxie observe´e, de sa me´tallicite´, de sa capacite´ a` former des e´toiles, etc. Je vais regarder
plus en de´tails dans la section qui suit la varie´te´ de SEDs que l’on peut rencontrer.
2.3.2 Diffe´rence dans les SEDs
La Fig. 2.8 montre la diversite´ des SEDs selon le type de galaxie conside´re´. Cette figure,
tire´e de Galliano (2004) montre la distribution spectrale d’e´nergie, en regardant du bas de
la figure vers le haut, d’une galaxie elliptique, d’une galaxie spirale, d’une galaxie a` flambe´e
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Figure 2.6 – De´composition de la SED globale d’une galaxie. Les diffe´rents panneaux
repre´sentent la contribution des e´toiles jeunes, des e´toiles vieilles, du milieu diffus, des nuages
mole´culaires et des PDR au rayonnement e´lectromagne´tique d’une galaxie. La galaxie au
centre est la galaxie des antennes, obtenue par Hubble. Les fle`ches rouges ne sont donne´es
qu’a` titre indicatif et servent plus a` illustrer les diffe´rents spectres qu’a` re´ellement indiquer
proprement la localisation des diffe´rents constituants. Inspire´e de la the`se de Fre´de´ric Gal-
liano.
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Figure 2.7 – Distribution spectrale d’e´nergie globale d’une galaxie. Tire´e de la the`se de
Fre´de´ric Galliano
de formation stellaire, et finalement d’une galaxie ultralumineuse en infrarouge “ULIRG”.
Ces galaxies diffe`rent par leur proprie´te´s physiques de base (taille, masse, luminosite´) mais
aussi par la proportion des diffe´rentes phases qui les constituent. Par exemple, les galaxies
elliptiques sont connues pour eˆtre pauvres en poussie`res. Il est clair sur la Fig. 2.8 que le
spectre des galaxies elliptiques est domine´ par une population d’e´toiles vieilles. La formation
stellaire est donc faible dans une telle galaxie. Il en est de meˆme dans la galaxie spirale
repre´sente´e a` la Fig. 2.8, meˆme si cette fois-ci le milieu interstellaire est plus riche en poussie`re
que dans le cas de la galaxie elliptique.
La galaxie a` formation d’e´toiles ou “Starburst” en anglais, voit son spectre dominer
en IR, la` ou` e´mettent les poussie`res. La composante stellaire est e´galement plus impor-
tante dans cette galaxie que dans les deux pre´ce´dents, due a` cette “flambe´e de formation
d’e´toiles”, comme son nom l’indique. Et finalement, la galaxie ULIRG pre´sente un spectre
encore diffe´rents de la galaxie pre´ce´dente. En effet, l’histoire stellaire semble diffe´rente dans
l’ULIRG, au vu du spectre dans la partie UV/optique qui montre une e´volution plus stable
avec la longueur d’onde. L’AGN domine ici la distribution spectrale d’e´nergie de la galaxie
et donc sa luminosite´ infrarouge, rendant ainsi la SED de ce type de galaxies plus plate que
les autres SEDs. La pre´sence d’un AGN peut avoir un lien avec la formation mais a` l’heure
actuelle rien n’est encore e´tabli. Je reviendrai d’ailleurs sur cette proble´matique au chapitre
suivant.
Au vue de ces diffe´rences entre les galaxies, il est ne´cessaire de bien connaˆıtre le type de
galaxies qui peuplent l’e´chantillon e´tudie´. Il faut e´galement eˆtre capable de mode´liser la dis-
tribution spectrale d’e´nergie pour des galaxies tre`s varie´es. C’est ce qui a introduit la cre´ation
de bibliothe`que spectrale d’e´nergie de galaxies, tenant compte des proprie´te´s physiques de




























Figure 2.8 – Diffe´rents exemples de distributions spectrales d’e´nergie. Cette figure repre´sente
diffe´rents types de galaxies : un exemple de galaxie elliptique, le disque d’une galaxie spirale,
une galaxie a` flambe´e de formation stellaire et une galaxie ultralumineuse en infrarouge. Tire´e
de Galliano (2004)
Chapitre3
Me´thodes d’e´tude des galaxies
3.1 De´termination de la distance des galaxies
Je cherche a` comprendre la formation et l’e´volution des galaxies. Pour pouvoir connaˆıtre
le lien entre les galaxies, il me faut avant tout eˆtre capable de pouvoir de´terminer leur distance
par rapport a` nous. Il me sera ainsi possible de discuter d’une e´ventuelle e´volution entre elles.
Comme je l’ai introduit au chapitre 1, les cosmologues raisonnent en terme de “de´calage vers
le rouge”, que j’appellerai dans toute la suite de mon manuscrit par le terme correspondant
anglais redshift. Il existe deux principales me´thodes pour de´terminer le redshift des galaxies. Il
s’agit de la me´thode des redshifts photome´triques, et de celle des redshifts spectroscopiques,
que je vais de´crire dans chaque sous-section suivante, puis comparer en terme d’efficacite´.
3.1.1 Les redshifts spectroscopiques
Un redshift spectroscopique, comme son nom l’indique, est obtenu a` partir du spectre
de l’objet. Il est calcule´ a` partir de l’identification des signatures spectrales caracte´ristiques
de l’objet. Ces signatures doivent eˆtre en accord entre elles, ce qui signifie qu’elles doivent
toutes aboutir a` l’obtention du meˆme redshift. Si on conside`re que les spectres de galaxies
sont observe´s sur la plage de longueur d’onde [λmin,λmax], alors a` un redshift z donne´, les
signatures spectrales correspondent a` l’intervalle λmin/(1 + z) < λ < λmax/(1 + z). Cet
intervalle de longueur d’onde au repos de´pend donc du redshift de l’objet. Par conse´quent,
ce ne sont pas toujours les meˆmes raies caracte´ristiques qui sont utilise´es pour de´terminer le
redshift spectroscopique de l’objet, cela de´pend de son redshift.
Le paragraphe suivant de´taille les techniques d’obtention de ces redshifts base´es sur la
spectroscopie optique. On est limite´ par la transmission de l’atmosphe`re et par le fait que
la sensibilite´ des de´tecteurs chutent dans le rouge. En tenant compte de cela, le spectre
des galaxies est domine´ par des signatures spectrales diffe´rentes selon l’intervalle de redshift
conside´re´. Cette liste n’est pas du tout exhaustive et n’est donne´e qu’a` titre indicatif :
– 0 < z < 0.5 : la raie caracte´ristique a` ces longueurs d’ondes est la raie Hα a` 6563 A˚.
– 0.5 < z < 1.5 : la raie d’e´mission [OII] a` 3727 A˚ est une des raies dominant le spectre
des galaxies a` ces redshifts.
– 1.5 < z < 2.7 : cette plage de redshift est commune´ment appele´ “de´sert en redshift”.
En effet, a` ces redshifts la`, la re´gion d’e´mission a` 4000 A˚ n’est plus visible par les
spectrographes. Et les longueurs d’ondes sonde´es a` ces redshifts (λ <4000 A˚) posse`dent
peu de signatures spectrales caracte´ristiques. Pour parer a` ce manque d’informations,
une technique possible est de cre´er des templates de galaxies a` ces redshifts.
– z > 3 : a` ces grands redshifts, la raie utilise´e est le plus souvent celle de Lyman α a`
1216 A˚.
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Il faut toutefois noter que dans de nombreuses e´tudes spectroscopiques, aucune pre´-
selection (photome´trique ou morphologique) n’est faite. Cela signifie que l’e´chantillon de ga-
laxies dont on cherche les redshifts est contamine´ par des e´toiles et des quasars. Pour e´liminer
ces contaminants, il faut comparer les spectres obtenus pour les objets de l’e´chantillon a` des
spectres caracte´ristiques d’e´toiles et quasars.
3.1.2 Les redshifts photome´triques
Baum (1962) a introduit l’usage des redshifts photome´triques. Cette me´thode se base sur
la comparaison entre des couleurs pre´dites par des templates pour diffe´rents redshift et les
couleurs observe´es de l’objet dont on cherche a` de´terminer le redshift. On cherche alors a`
de´terminer le template et le redshift qui reproduisent le mieux les couleurs observe´es. Cette
me´thode de redshifts photome´triques a de´ja` largement fait ses preuves (Arnouts et al. 1999;
Ilbert et al. 2006, 2009), surtout lorsqu’il s’agit d’obtenir le redshift d’un large e´chantillon
de galaxies. Cependant, pour obtenir des redshifts photome´triques robustes, il faut se baser
sur la discontinuite´ de Balmer a` 4000 A˚ ou de Lyman a` 912 A˚. Il faut donc couvrir cette
longueur d’onde quelques soit le redshift de la source et par conse´quent avoir des observations
obtenues dans de nombreux filtres.
Je de´taillerai au chapitre 4 la grande qualite´ des redshifts photome´triques obtenus juste-
ment par Ilbert et al. (2009) dans le champ COSMOS, la` ou` je place mon e´tude.
Dans ce pre´sent paragraphe, je vais donner les grandes lignes de la me´thode standard
pour obtenir des redshifts photome´triques. Cette me´thode peut eˆtre brie`vement de´compose´e
en les diffe´rents points suivants :
– Il faut tout d’abord cre´er un jeu de templates repre´sentatifs des spectres de galaxies
observe´es.
– Il faut ensuite faire e´voluer ces templates sur une grille de redshift et d’extinction, de
sorte a` couvrir le plus de cas physiques possibles et eˆtre le plus complet possible. Il faut
toutefois faire attention a` ne pas choisir trop de templates (a` l’e´tape pre´sente) pour
e´viter une trop grande de´ge´ne´rescence dans les calculs.
– Il faut obtenir les magnitudes apparentes pour chaque template sur la grille de redshift,
et pour chaque filtre utilise´. On obtient alors une relation entre la couleur et le redshift
pre´dit.
– Il faut par la suite comparer cette relation pre´dite avec les couleurs observe´es.
– Pour choisir le meilleur template et le meilleur redshift, ce qui signifie le couple (tem-
plate, redshift) qui reproduit au mieux la couleur observe´e de la galaxie, la me´thode de









Dans cette pre´ce´dente e´quation, Fobs,i est le flux observe´ avec σobs,i l’erreur correspon-
dante dans le filtre i. Ftem,i est le flux pre´dit pour un template donne´ dans le meˆme
filtre i. s est un coefficient permettant de normaliser le flux du template a` celui de la
galaxie.
3.1.3 Redshifts photome´triques versus redshifts spectroscopiques
Dans cette sous-section, je discute de la validite´ des redshifts photome´triques par rapport
aux redshifts spectroscopiques. Une fois de plus, je de´taillerai davantage ce point dans le
cadre bien pre´cis de mon e´tude du champ COSMOS au chapitre 4 de ce manuscrit.
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De part leur construction, les redshifts photome´triques sont bien suˆr moins pre´cis et
moins robustes que les redshifts spectroscopiques. Cependant, au cours des dernie`res anne´es,
l’ame´lioration des techniques d’obtention des redshifts photome´triques a rendu possible l’uti-
lisation de ces redshifts de manie`re fiable, comme le montre la Fig. 3.1. Cette figure compare
les redshifts photome´triques de´rive´s par Arnouts et al. (1999) et les redshifts spectroscopiques
du champs HDF North. La cohe´rence entre les deux types de redshifts est flagrante. En effet,
la plupart des redshifts photome´triques obtenus sont peu e´carte´s de la valeur du redshift
photome´trique (i.e. avec ∆z < 0.2). Qui plus est, seulement 5 galaxies sur les 106 sources de
leur e´chantillon pre´sentent une erreur catastrophique. Ces re´sultats confortent bien la fiabilite´
de l’utilisation des redshifts photome´triques.
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Figure 3.1 – Comparaison entre les redshifts photome´triques de´rive´s par Arnouts et al.
(1999) dans le champs HDF North et les redshifts spectroscopiques quand ils sont disponibles.
Les droites en pointille´s et en tirets correspondent respectivement a` ∆z = 0.5 et ∆z = 0.2.
Tire´e de Arnouts et al. (1999)
Les redshifts photome´triques pre´sentent un autre avantage par rapport a` la spectrosco-
pie. En effet, au vu des techniques d’obtention des redshifts photome´triques, il est possible
d’e´valuer le redshift d’une galaxie meˆme tre`s faible. Les releve´s de redshifts photome´triques
peuvent ainsi gagner jusqu’a` deux ordres de magnitude en profondeur par rapport a` un re-
leve´ spectroscopique. Toutefois, il est vrai que le redshift de ces sources tre`s faibles aura une
incertitude plus grande.
Enfin, le point fort des redshifts photome´triques est surtout la possibilite´ d’obtenir le red-
shift de toutes les sources d’un e´chantillon, meˆme des plus peuple´s. La spectroscopie demande
en effet un fort couˆt te´lescope qu’il est parfois difficile d’obtenir pour des releve´s cosmolo-
giques trop importants. La photome´trie semble donc pre´senter un atout majeur. Cependant,
pour avoir des redshifts photome´triques robustes, il est ne´cessaire d’avoir des filtres en quan-
tite´ suffisante, pour couvrir une large gamme de redshift, tout d’abord, mais aussi d’avoir
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des filtres e´troits. En effet, Wolf et al. (2004) a mis en e´vidence avec son e´tude COMBO-17
que les filtres e´troits permettaient d’atteindre une meilleure pre´cision sur les redshifts pho-
tome´triques, de l’ordre de dz1+z ∼0.2. En effet, plus le nombre de filtres utilise´s est grand
et plus la bande passante de ces filtres est e´troite. On se rapproche alors d’un re´el cas de
spectroscopie, ce qui permet de contraindre la SED de manie`re beaucoup plus robuste.
Pour re´sumer, il existe dans la litte´rature un bon accord entre redshifts photome´triques et
redshifts spectroscopiques. Cette bonne corre´lation me permettra d’utiliser avec une grande
fiabilite´ les redshifts photome´triques du champ COSMOS dans les Parties II & III, comme
explicite´ au chapitre 4.
3.2 Le taux de formation d’e´toiles des galaxies (SFR)
Les e´toiles sont un composant important des galaxies, comme vu au chapitre 2. Il est par
conse´quent inte´ressant de pouvoir quantifier combien d’e´toiles se sont forme´es au cours de
l’histoire de la galaxie. Ceci permet en effet de pouvoir savoir si toutes les galaxies en sont au
meˆme stade de formation d’e´toiles. Certaines sont-elles plus rapides pour former des e´toiles ?
Y a t-il une e´volution entre les galaxies par rapport a` leur taux de formation d’e´toiles ?
Cependant, les e´toiles jeunes individuelles ne sont pas re´solues, mises a` part dans les
galaxies les plus proches, et cela meˆme avec les avance´s technologiques et avec les observations
des plus puissants te´lescopes. La plupart de l’information sur les proprie´te´s de formation
stellaire des galaxies provient des mesures de luminosite´s dans l’ultraviolet (UV), l’infrarouge
lointain (FIR), ou encore via les raies de recombinaison ne´bulaires.
Dans cette section je de´cris brie`vement les me´thodes les plus utilise´es pour calculer le
taux de formation d’e´toiles dans les galaxies. Je discute ensuite de l’e´volution de ce taux de
formation d’e´toiles avec le redshift. J’appellerai par la suite le taux de formation d’e´toiles des
galaxies par son acronyme anglais, a` savoir SFR (de Star Formation Rate).
Je tiens a` souligner ici que ces me´thodes d’obtention du SFR sont analyse´es en de´tails
par Kennicutt (1998b).
3.2.1 Estimateurs du SFR
– L’ultraviolet
Le spectre du continuum ultraviolet est domine´ par les e´toiles jeunes, rendant les calculs
de SFR dans l’UV tre`s robustes. L’intervalle de longueurs d’ondes est approximative-
ment 1250-2500 A˚. Une se´rie d’hypothe`ses est ne´cessaire pour de´terminer la relation
permettant de calculer le SFR a` partir de l’UV. Il faut supposer le SFR constant sur
une pe´riode plus grande que la dure´e de vie des populations dominantes e´mettant en
UV, i.e. ∼108 ans. Il est e´galement ne´cessaire de choisir une fonction de masse initiale,
ou IMF de l’anglais Initial Mass Function. Dans l’hypothe`se d’une IMF de Salpeter
(1955), le spectre UV s’ave`re eˆtre pratiquement plat sur l’intervalle 1500-2800 A˚, ren-
dant l’expression du SFR assez simple :
SFR(M% year−1) = 1.4× 10−28Lν(ergs s−1Hz−1). (3.2)
Il est important de noter que l’Eq. 3.2 est valable pour les galaxies dont le SFR est
continu sur une pe´riode de l’ordre de 108 anne´es au minimum. Dans le cas de galaxies
forme´es de populations plus jeunes, comme les galaxies a` flambe´e de formation d’e´toiles,
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le rapport SFR/Lν serait beaucoup plus faible. Il est donc important de connaˆıtre la
nature de la population de galaxies a` e´tudier avant de calculer le SFR de ces sources.
Finalement, cette me´thode de calcul de SFR est directement lie´e a` l’e´mission provenant
des populations d’e´toiles les plus jeunes. Cette technique pre´sente alors l’avantage de
donner des estimations robustes dans le cas des galaxies a` formation stellaire et cela
sur un large intervalle de redshifts.
Cependant il existe une limitation importante dans cette me´thode d’obtention du SFR
par le continuum UV. En effet, les SFRs ainsi calcule´s de´pendent fortement de l’IMF
choisie. Par exemple, si on regarde l’intervalle de longueur d’onde 1500 a` 2500 A˚ les
e´toiles dominant le spectre ont des masses supe´rieures a` ∼ 5 M%. Par conse´quent, il est
ne´cessaire d’extrapoler aux faibles masses pour de´terminer le SFR des galaxies, d’ou`
l’importance de l’hypothe`se faite sur l’IMF. Ne´anmoins, (Scalo et al. 1998) ont montre´
peu de variations dans les diffe´rentes IMF envisageables pour les galaxies a` formation
d’e´toiles.
– Le continuum en infra-rouge
Une fraction non ne´gligeable de la luminosite´ d’une galaxie est absorbe´e par la poussie`re
du milieu interstellaire et re´-e´mis en infra-rouge, a` des longueurs d’onde de l’ordre de
10-300 µm. L’infrarouge pourra eˆtre conside´re´ comme un bon traceur de la formation
d’e´toiles si les e´toiles jeunes et massives peuplant les galaxies chauffent la poussie`re de
manie`re efficace. Le meilleur exemple ou` l’infrarouge est conside´re´ comme un excellent
estimateur de formation stellaire est le cas suivant. Les e´toiles jeunes dominent le champ
de radiation de l’UV au domaine visible, et les opacite´s de la poussie`re sont e´leve´es,
alors la luminosite´ IR mesure la luminosite´ bolome´trique de cette formation d’e´toiles.
Ces conditions ultimes d’efficacite´ de l’infrarouge comme estimateur de la formation
stellaire a lieu dans les galaxies ou` ont lieu d’intenses formations d’e´toiles (galaxies a`
flambe´e de formation d’e´toiles ou encore starbursts en anglais).
SFR(M%yr−1) = 4.5× 10−44LIR(erg s−1) (3.3)
ou` LIR est la luminosite´ infrarouge calcule´e entre 8-1000 µm.
L’Eq. 3.3 est valable dans le cas des galaxies a` flambe´e de formation d’e´toiles aˆge´es de
moins de 108 ans et suivant une IMF de Salpeter (1955).
– Raies de recombinaison
Il est e´galement possible d’utiliser les raies de recombinaison comme les raies Hα, Hβ,
Paα, Paβ, Brα et Brγ . Ces raies re´-e´mettent la luminosite´ des galaxies dans un petit
intervalle centre´ sur la longueur d’onde de la limite de Lyman, i.e 1216 A˚, permettant
ainsi de sonder les populations d’e´toiles jeunes et massives. Les relations entre le SFR
et ces raies de recombinaison ont largement e´te´ e´tudie´es (e.g., Gallagher et al. 1984;
Kennicutt et al. 1994; Madau et al. 1998; Kennicutt 1998b). Suivant les calibrations de
Kennicutt et al. (1994) et Madau et al. (1998), il a e´te´ e´tabli :
SFR(M%yr−1) = 7.9× 10−42L(Hα)(erg s−1) (3.4)
Je montrerai au chapitre 7 comment j’ai utilise´ la raie Paα pour de´terminer le SFR de
mes galaxies a` formation d’e´toiles a` z∼2.
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et al. (2006). A parallel set of assumptions to step (2) regarding
the generation of SNe Ia lead to predictions for the SN Ia rate
density, and this is explored in some detail with tantalizing im-
plications regarding the extent of the SN Ia delay time.
In x 2 we update the SFH data compilation of Hopkins (2004)
and address some of the assumptions that affect the normalization.
We identify the best parametric fit to the most robust subset of this
data in x 3, consistent with the !e limits fromSK. In x 4we present
the results of this fitting in terms of the stellar and metal mass
density evolution and the SN II and SN Ia rate evolution. The im-
plications for the assumed IMF and SN Ia properties are discussed
further in x 5.
The 737 cosmology4 is assumed throughout, with H0 ¼
70 km s"1 Mpc"1, !M ¼ 0:3, and !" ¼ 0:7 (e.g., Spergel et al.
2003).
2. THE DATA
The compilation of Hopkins (2004) was taken as the starting
point for this analysis, shown in Figure 1 as gray points. These
data are reproduced from Figure 1 of Hopkins (2004) and use
their ‘‘common’’ obscuration correction where necessary. Ad-
ditional measurements are indicated in color in Figure 1. For
z P 3, these consist of FIR (24 "m) photometry from the Spitzer
Space Telescope (Pe´rez-Gonza´lez et al. 2005; Le Floc’h et al.
2005) and UVmeasurements from the SDSS (Baldry et al. 2005),
GALEX (Arnouts et al. 2005; Schiminovich 2005), and the
COMBO17 project (Wolf et al. 2003). At z ¼ 0:05, a new radio
(1.4 GHz) measurement is shown (Mauch 2005), which is highly
consistent with the FIR results, as expected from the radio-FIR
correlation (Bell 2003a). Also at low redshift (z ¼ 0:01) is a new
H#-derived measurement (Hanish et al. 2006). At higher red-
shifts, additional SFHmeasurements come from the Hubble Ultra
Deep Field (UDF; Thompson et al. 2006) and from various pho-
tometric dropout analyses, probing rest-frame UV luminosities
(Bouwens et al. 2003a, 2003b, 2006; Ouchi et al. 2004; Bunker
et al. 2004). The UDFmeasurements of Thompson et al. (2006)
are derived through fitting spectral energy distributions to the
UDF photometry using a variety of templates with a range of
underlying assumptions. In particular, this includes different IMF
assumptions for different templates. Although we show these
measurements in Figure 1 for illustrative purposes (having scaled
them, assuming they were uniformly estimated using a Salpeter
1955 IMF), we do not include them in subsequent analyses, as
there is no clear process for scaling these measurements to our as-
sumed IMFs in the absence of a commonoriginal IMF assumption.
2.1. SFR Calibrations
Throughout we assume the same SFR calibrations as Hopkins
(2004). Uncertainties in the calibrations for different SFR indi-
cators will correspond to uncertainties in the resulting SFH nor-
malization for that indicator. Issues regarding SFR calibrations
are detailed in Moustakas et al. (2006), Kennicutt (1998), and
Condon (1992). Perhaps the most uncertain calibrations are the
radio (1.4 GHz) and FIR indicators (although the [O ii] indicator
has a similar level of uncertainty). For FIR SFRs, Kennicutt
(1998) indicates a variation of about 30% between calibrations
in the literature. Bell (2003a) refines the 1.4 GHz calibration
of Condon (1992), following an exploration of the origins of the
radio-FIR correlation, and the implication is that the radio SFR
calibration has about the same uncertainty as the FIR, assuming
no contamination by emission from an active galactic nucleus
(AGN). More significantly, however, for individual galaxies
there can be large differences, up to an order of magnitude, in the
SFRs inferred through different indicators (e.g., Hopkins et al.
2003), although on average for large samples there is a high level
of consistency. This is reflected in the overall consistency be-
tween SFR densities, $˙#, estimated from different indicators, with
at most about a factor of 2 or 3 variation (which also includes
the uncertainty in dust obscuration corrections, where relevant).
This scatter is still notably larger than the uncertainties in in-
dividual SFR calibrations and is suggestive of the overall level
of systematic uncertainty in the individual calibrations. It is likely
that this reflects subtleties such as low-level AGN contamination
in various samples, the difficulties with aperture corrections where
necessary, dust obscuration uncertainties (discussed further be-
low), and other issues. It is for these reasons that we neglect the
details of the underlying SFR calibrations, as their small formal
uncertainties are dominated by these larger systematics. Fur-
thermore, the effect of these systematics between different SFR
indicators acts to increase the scatter in the overall SFH compi-
lation, rather than to systematically shift all measurements in
a common direction. So even the factor of 2Y3 variation here
cannot be viewed precisely as an uncertainty on the SFH nor-
malization. In this sense, the level of consistency between $˙#
measurements using dramatically different samples and SFR in-
dicators, over the whole redshift range up to z $ 6, is actually
quite encouraging.
2.2. Dust Obscuration Corrections
The issue of dust corrections is complex and has been ad-
dressed by many authors (e.g., Buat et al. 2002, 2005; Bell
2003b; Calzetti 2001). Hopkins (2004) compared assumptions4 Thanks to Sandhya Rao (Rao et al. 2006) for this terminology.
Fig. 1.—Evolution of SFR density with redshift. Data shown here have been
scaled, assuming the SalA IMF. The gray points are from the compilation of
Hopkins (2004). The hatched region is the FIR (24 "m) SFH from Le Floc’h
et al. (2005). The green triangles are FIR (24 "m) data from Pe´rez-Gonza´lez et al.
(2005). The open red star at z ¼ 0:05 is based on radio (1.4 GHz) data from
Mauch (2005). The filled red circle at z ¼ 0:01 is the H# estimate from Hanish
et al. (2006). The blue squares are UV data from Baldry et al. (2005), Wolf et al.
(2003), Arnouts et al. (2005), Bouwens et al. (2003a, 2003b, 2005a), Bunker et al.
(2004), and Ouchi et al. (2004). The blue crosses are the UDF estimates from
Thompson et al. (2006). Note that these have been scaled to the SalA IMF,
assuming they were originally estimated using a uniform Salpeter (1955) IMF.
The solid lines are the best-fitting parametric forms (see text for details of which
data are used in the fitting). Although the FIR SFH of Le Floc’h et al. (2005) is not
used directly in the fitting, it has been used to effectively obscuration-correct the
UV data to the values shown, which are used in the fitting. Note that the top
logarithmic scale is labeled with redshift values, not (1þ z).
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Figure 3.2 – Evolution de la densite´ de taux de formation d’e´toiles avec le redshift. Tire´e
de Hopkins and Beacom (2006)
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3.2.2 Evolution du SFR avec le redshift
Une fois le SFR obtenu, il est inte´ressant de regarder son e´volution avec le redshift (Lilly
et al. 1996; Madau et al. 1996). Cela nous permet de savoir a` quel moment de l’aˆge de
l’Univers les galaxies ont forme´ la majorite´ de leurs e´toiles. C’est plutoˆt bien connu a` l’heure
actuelle que le plus gros de la masse stellaire a e´te´ forme´ a` 1 < z < 3 comme le montre
le ce´le`bre “Lilly-Madau” plot de la Fig 3.2 obtenu par Hopkins and Beacom (2006). Il faut
cependant remarquer que ce plot comporte beaucoup de points de mesures, mais on voit aussi
de grandes barres d’incertitudes, spe´cialement dans l’intervalle de redshift qui m’inte´resse, a`
savoir 1 < z < 3.
Cependant, il s’agit ici d’une tendance ge´ne´rale. Il n’est en effet pas possible de discerner
quelle type de population de galaxies contribue le plus a` la formation stellaire a` un redshift
donne´. Pour mieux comprendre ce qui domine la formation stellaire a` un moment pre´cis, il faut
alors regarder ce qui se passe a` un redshift donne´ et a` une longueur donne´e. C’est d’ailleurs
pour cette raison que je place mon e´tude en infrarouge. Je vais montrer a` la section suivante
l’importance des observations en infrarouge et je de´taillerai les outils d’e´tude de´veloppe´ pour
les galaxies infrarouges. .
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L’une des grandes proble´matiques de ces dernie`res anne´es est d’arriver a` comprendre les
processus qui gouvernent la formation et l’e´volution des galaxies. Pour arriver a` re´pondre a`
une telle question, une e´tude des galaxies distantes est ne´cessaire, base´e sur la morphologie de
ces sources ainsi que de leur distribution spectrale d’e´nergie. L’utilisation de donne´es en IR et
en submillime´trique prend alors tout son sens. En effet, a` des haut redshifts, ces galaxies sont
ge´ne´ralement plus riches en gaz et en poussie`re que les galaxies locales. La poussie`re absorbe
alors une large fraction de la radiation optique et UV de la lumie`re, de´gradant de manie`re
non ne´gligeable les flux et les morphologies observe´s. La poussie`re re-e´met cette radiation
absorbe´e dans le domaine de longueur d’onde de ∼1 µm, d’ou` l’importance des observations
dans l’IR et le submillime´trique.
L’extinction de´croˆıt avec la longueur d’onde. Cela permet aux observations infrarouges de
mettre en e´vidence des re´gions encore inexplore´es, car enfouies sous d’e´paises colonnes de gaz
et donc fortement opaques en optique. Par conse´quent, l’IR permet donc de de´voiler toute
une population de galaxies qui pourraient eˆtre potentiellement manque´e par des se´lections
UV/optique car trop obscurcies par la poussie`re. En addition a` cela, le domaine de longueur
d’onde infrarouge pourrait e´galement permettre de de´terminer si la luminosite´ d’une galaxie
provient principalement d’une forte activite´ de formation stellaire ou de la pre´sence d’un
noyau actif de galaxie (AGN), comme je vais le discuter a` la dernie`re sous-partie de cette
section.
3.3.1 Les galaxies infrarouges
Le satellite ame´ricain IRAS lance´ en 1983 a permis d’e´tudier pour la premie`re fois les
galaxies infrarouges. Ces galaxies, de´couvertes dans les anne´es 1970, diffe`rent des autres
galaxies car elles e´mettent la majeure partie de leur luminosite´ dans le domaine infrarouge. Les
autres galaxies, au contraire, e´mettent la majeure partie de leur luminosite´ dans le domaine
visible.
Ces galaxies infrarouges ont e´te´ classe´es en trois grandes cate´gorie selon leur luminosite´ :
– les LIRGs : de l’anglais Luminous InfraRed Galaxies ont des luminosite´s infrarouges
comprises dans l’intervalle : 1011L% < LIR < 1012L%.
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– les ULIRGs : de l’anglais UltraLuminous InfraRed Galaxies ont des luminosite´s infra-
rouges comprises dans l’intervalle : 1012L% < LIR < 1013L%.
– les HyperLIRGs : de l’anglais HyperLuminous InfraRed Galaxies ont des luminosite´s
infrarouges supe´rieures a` : LIR > 1013L%.
Ces galaxies, qui diffe´rent donc nettement des autres galaxies plus “normales”, ont un roˆle
conside´rable dans l’histoire de la formation stellaire de l’Univers. Des bibliothe`ques spectrales
propres a` ces galaxies IR ont e´te´ de´veloppe´s ces dix dernie`res anne´es. Dans les parties II et
III, j’utiliserai les bibliothe`ques spectrales de Chary and Elbaz (2001), de Dale and Helou
(2002) et de Lagache et al. (2003).
3.3.2 Me´thodes pour se´lectionner les AGNs
Dans le but de pouvoir quantifier proprement la formation stellaire, on cherche souvent
a` e´liminer les AGNs des e´chantillons d’e´tude. Il faut donc eˆtre capable de se´lectionner les
AGNs par rapport au reste des sources. Pour cela, plusieurs me´thodes sont envisageables. Je
vais ici tenter de de´crire les me´thode de se´lections d’AGN les plus utilise´es et d’en discuter
leur validite´, notamment dans le cadre d’e´chantillons de galaxies se´lectionne´es en IR.
De manie`re historique, les plus grand releve´s d’AGNs e´taient base´s sur des crite`res op-
tiques (e.g. Schmidt and Green 1983; Hewett et al. 1995). La technique la plus utilise´e pour
se´lectionner les AGNs est la de´tection en rayons X. En effet, les sources les plus brillantes
(L0.5−10keV ∼ 3 × 1042ergs−1) de´tecte´es dans les longueurs d’onde des X sont des AGNs.
Cette se´lection s’ave`re eˆtre la plus efficace pour se´lectionner le plus grand nombre d’AGNs
au sein d’un e´chantillon.
Des crite`res base´s sur l’IR sont e´galement envisage´s dans le but de se´lectionner les AGNs
(Stern et al. 2005; Lacy et al. 2004), comme l’illustre la Fig. 3.3
which lies beyond the redshift range in which AGES is sensitive
to normal galaxies, the templates redden once again as the 1.6!m
maximum in the photospheric emission from stellar populations
shifts from the 3.6 !m IRAC band to the 4.5 !m IRAC band.
Galaxies at zP 0:6 span a large range of color in the reddest
IRAC color combination, 0P ½5:8"#½8:0"P 3 (Figs. 1 and 3),
due to the 6.2 and 7.7 !m PAH features in actively star-forming
galaxies shifting through the IRAC 8.0 !m band. The 6.2 and
7.7 !m PAH features are much stronger than the 3.3 !m PAH
feature, explaining why the observed range of ½5:8"#½8:0" col-
ors for normal galaxies is much more expansive than the ob-
served ½3:6"#½4:5" color range. The 3.3 !m PAH feature later
causes a modest, broad red bump in galaxy template ½5:8"#
½8:0" colors at z $ 1:3. At zk 2, the 1.6 !m bump causes the
Fig. 2.—IRAC [3.6]#[4.5] color evolution of galaxies, AGNs, and galaxy templates. Symbols are the same as in Fig. 1. The left panel shows the full observed
redshift range, highlighting the modest average color evolution of AGNs. The right panel shows z % 0:7, highlighting the color evolution of normal galaxies. Horizontal
dotted lines illustrate the expected mid-IR color of power-law SEDs, f" / "## , for 0:5 < # < 2:0.
Fig. 1.—IRAC colors of spectroscopically identified objects from the AGES survey of the Boo¨tes field. Axes indicate both the Vega and AB magnitude systems.
Spectral classification of sources is noted in the upper left. The 0 % z % 2 color tracks for two nonevolving galaxy templates fromDevriendt et al. (1999) are illustrated;
dark bull’s eyes indicate z ¼ 0. M82 is a starburst galaxy, while VCC 1003 (=NGC 4429) is an S0/Sa galaxy with a star formation rate approximately 4000 times lower.
The dotted line empirically separates active galaxies from Galactic stars and normal galaxies.
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Figure 3.3 – Diagramme couleur utilisant les bandes IRAC pour se´lectionner les AGNs d’un
e´cha tillon de sources. Tire´e de Stern et al. (2005)
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Je tiens a` pre´ciser que je n’utiliserai pas le crite`re de Stern et al. (2005) pour se´lectionner
les galaxies actives et les e´liminer de mon e´chantillon dans les Parties II & III. En effet, des
travaux pre´liminaires lors de mon stage de Master 2 sur le meˆme e´chantillon de galaxies que
je de´cris au chapitre 4 m’avaient conduits a` la conclusion que cette boˆıte de se´lection n’est pas
adapte´e a` mes sources se´lectionne´es a` 24 µm. En effet, j’ai constate´ une grande contamination
de galaxies “normales” dans cette boˆıte de Stern et al. (2005). Qui plus est, une fraction non
ne´gligeable de sources de´tecte´es en X et avec des flux e´leve´s, qui s’apparentent donc a` des
sources de type AGN se trouvent en dehors de la boˆıte. J’ai donc de´cide´ de ne pas appliquer
ce crite`re a` mon e´chantillon vu l’incomple´tude et la grande contamination qui l’affectent
lorsqu’il est applique´ a` un e´chantillon se´lectionne´ en infrarouge moyen.
Il est connu a` l’heure actuelle que la plupart des AGNs sont obscurcis, et par conse´quent,
les se´lections optiques ne sont pas les plus adapte´es pour une comple`te se´lection. Il semble donc
pre´fe´rable de privile´gier des se´lections en rayons-X, en IR ou en radio pour avoir une vision
plus comple`te de la population des AGNs. En effet, a` ces longueurs d’ondes, les phe´nome`nes
dus a` la poussie`re sont minimise´s et les AGNs obscurcis peuvent eˆtre observe´s en quantite´
plus importante qu’avec des se´lections optiques. Cependant, les releve´s IR et X pre´sentent le
de´savantage d’eˆtre soit beaucoup plus petit que les grands releve´s optiques (et donc offrant
une moins bonne statistique), soit couvrant certes un large champ mais avec des observations
moins profondes qu’en optique. Trump et al. (2009) obtiennent des re´sultats sur la spectro-
scopie profonde d’un releve´ d’AGNs dans le champ COSMOS, en e´vitant justement les biais
introduits par les releve´s optiques mais en travaillant tout de meˆme sur une large surface
(champ COSMOS de ∼ 2 deg2) avec des donne´es profondes. Leur se´lection d’AGN la plus
comple`te provient du crite`re en rayons-X. En se re´fe´rant a` cet e´chantillon d’AGNs de´tecte´s
en X, ils trouvent qu’aucune de ces de´tections n’est se´lectionne´e par ces crite`res de se´lection
base´es sur les couleurs otiques, 31% de ces sources sont dans la boˆıte de Stern et al. (2005),
20% sont se´lectionne´es comme des AGNs car ils ont une SED en loi de puissance dans les
bandes IRAC (i.e. F3.6µm < F4.5µm < F5.8µm < F8.0µm), seulement 1.4% sont de´tecte´es graˆce
a` leur luminosite´ en radio, et 20% sont de´tecte´es selon leur rapport IR/radio.
Je cherche ici a` montrer combien il est difficile de se´lectionner les AGNs et qu’il n’existe
pas une solution unique. La plupart du temps, une combinaison de diffe´rentes me´thodes
permet une se´lection plus suˆre des AGNs. Dans la suite de mon manuscrit, je n’utiliserai que
la se´lection base´e sur une de´tection en rayons-X. En effet, je cherche a` e´liminer les sources
AGNs pour me concentrer sur l’histoire de la formation d’e´toiles dans l’Univers. Durant ma
the`se, j’ai travaille´ sur les donne´es du champ COSMOS. Au vu des re´sultats de Trump et al.
(2009), je peux me contenter d’utiliser uniquement le crite`re en rayons-X pour e´liminer les
AGNs de mon e´chantillon.
3.3.3 Connexion AGN/Starburst
Les AGNs jouent un roˆle majeur dans l’e´volution cosmique de l’Univers. En effet, ces
noyaux actifs renvoient beaucoup d’e´nergie a` leur galaxie hoˆte et au milieu intergalactique
qui les entourent, contribuant ainsi a` un e´change de matie`re entre le diffe´rents composants
des galaxies. Il est important de mieux comprendre les proprie´te´s des AGNs dans le but de
retracer l’histoire de l’e´volution cosmologique. Il a e´te´ montre´ par le passe´ (e.g. Gebhardt
et al. 2000) que la masse du trou noir central des galaxies corre`le avec la masse et la vitesse
de dispersion du coeur de sa galaxie hoˆte, qu’ils s’agissent de galaxies normales, peu actives
ou d’AGNs. Ces re´sultats sugge`rent fortement une co-e´volution entre les galaxies et leur trou
noir central.
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Mais bien souvent l’e´nergie rayonne´e des galaxies provient d’un AGN enfoui d’une part,
et d’une autre part, d’une galaxie a` flambe´e de formation stellaire. C’est d’ailleurs ce que
j’essaye de quantifier dans les sources fortement affecte´e par l’extinction par la poussie`re
dans la partie III de ma the`se.
Partie II :
Quelle est la fraction de formation
d’e´toiles fortement enfouie
dans la poussie`re et manque´e par les
crite`res traditionnels UV/optiques ?

Chapitre4
E´chantillon de galaxies se´lectionne´es a`
24µm
Dans cette partie, je m’inte´resse a` la formation d’e´toiles enfouie dans la poussie`re et je
cherche a` quantifier la contribution des sources non se´lectionne´es par les crite`res UV/optique
traditionnels a` z∼2. Je base mon travail sur un e´chantillon de sources se´lectionne´es a` 24 µm
par l’instrument MIPS a` bord de Spitzer dans le champ COSMOS. Dans ce chapitre, je vais
de´crire les donne´es sur lesquelles je travaille et comment j’ai construit mon e´chantillon.
4.1 Le champ COSMOS
Je base mon e´tude sur les galaxies lumineuses a` formation d’e´toiles de´tecte´e dans les
observations Spitzer/MIPS du champ COSMOS et en particulier sur le catalogue 24µm
obtenu par Le Floc’h et al. (2009). Le champ COSMOS (Sanders et al. 2007), acronyme pour
Cosmic Evolution Survey, couvre 2 degre´s carre´s du ciel. Il s’agit du plus grand champ ayant
e´te´ observe´ avec HST jusqu’a` une profondeur de i+=28.0 [AB] (5σ dans le cas d’une source
extraite de manie`re optimale). Le champ COSMOS pre´sente de nombreux avantages. En
particulier, sa position e´quatoriale le rend observable par tous les e´quipements astronomiques
spatiaux et terrestres (car observable depuis les deux he´misphe`res) . Ce champ est exempt de
sources-X, UV et radio tre`s brillantes, et compare´ aux autres champ e´quatoriaux, l’extinction
Galactique y est remarquablement faible et uniforme (〈E(B−V )〉 ( 0.02). De part sa position
privile´gie´e et sa grande couverture, COSMOS a e´te´ largement observe´ et tout le spectre de
longueur d’onde est ainsi couvert, de l’UV a` la radio. J’ai ainsi acce`s a` des donne´es spectrales
ainsi qu’a` de l’imagerie haute de´finition avec une haute sensibilite´ couvrant la totalite´ du
spectre de longueur d’onde, allant des rayons-X a` la radio. En photome´trie, une trentaine de
bandes, avec des filtres e´troits, moyen et larges ont permis de couvrir l’UV au 8µm , alors
que les observations en IR lointain en submillime´trque/millime´trique ont e´te´ suivies avec des
intruments comme MIPS a` bord de Spitzer, PACS et SPIRE a` bord d’Herschel, SCUBA-
2, AzTEC, MAMBO et BOLOCAM. De plus, la qualite´ des jeux de donne´es disponibles
avec le champ COSMOS, ainsi que la remarquable profondeur des donne´es est parfaitement
approprie´e a` l’e´tude muli-longueurs d’onde des galaxies sur une large gamme de redshifts et
de luminosite´s, et avec une variance cosmique faible.
4.2 Les catalogues 24µm (Le Floc’h et al. 2009) et optique (Ilbert et al. 2009)
De cette large gamme de donne´es disponibles pour le choix COSMOS, je vais essentiel-
lement utiliser les catalogues 24 µm (Le Floc’h et al. 2009), longueur d’onde ou` je place
mon e´tude, et le catalogue optique de Ilbert et al. (2009). Ce catalogue optique me donne
l’information sur le redshift photome´trique de mes sources. Je vais dans cette section de´crire
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rapidement ces deux catalogues et j’expliquerai a` la section suivante comment je les ai utilise´s
pour construire mon e´chantillon de sources se´lectionne´es a` 24 µm.
Le champ COSMOS a e´te´ image´ a` 24 µm par l’instrument MIPS a` bord de Spitzer
(P.I. Dave Sanders). La re´duction de donne´es et l’extraction de sources ont e´te´ mene´es par
Le Floc’h et al. (2009). Ils ont utilise´ SExtractor (Bertin and Arnouts 1996) pour de´tecter les
sources et ont extrait leur photome´trie par la me´thode d’ajustement de la taˆche de diffraction
de l’image (ajustement de la PSF) a` l’aide de DAOPHOT (Stetson 1987). Pour cela il faut
supposer chaque source comme e´tant ponctuelle, et le flux de la source est alors estime´ en
fonction de la PSF qui lui a e´te´ applique´e. Une autre me´thode pour obtenir le flux d’une
source ponctuelle est d’utiliser la photome´trie d’ouverture. Cette me´thode consiste a` estimer
le flux de la source en terme de quantite´ d’e´nergie contenue dans une ouverture circulaire
centre´e sur la source. La valeur du flux est obtenue en soustrayant a` la valeur de cette quantite´
d’e´nergie, la quantite´ d’e´nergie due au fond du ciel. Il faut e´galement corriger cette valeur
par un facteur prenant en compte la forme de la PSF de l’instrument. Etant donne´ la grande
largeur a` mi-hauteur de la PSF de l’instrument MIPS (∼6”), la plupart des sources 24 µm
ne sont pas re´solues. Par conse´quent, la technique d’ajustement de la PSF donne des flux
plus corrects que ceux obtenus par photome´trie d’ouverture. Le Floc’h et al. (2009) ont donc
obtenu le flux des sources 24 µm par ajustement des PSFs. Leur extraction de source est
comple`te a` plus de 90% pour un flux minimum de F24µm > 80 µJy. Je prendrai donc cette
limite pour construire mon e´chantillon, de sorte a` analyser une se´lection de sources 24 µm
non biaise´e. Qui plus est, je veux travailler loin des re´gions contamine´es par des objets tre`s
brillants et sature´s ou` la photome´trie serait de moins bonne pre´cision. Apre`s restriction de
ces zones, je travaille finalement avec un e´chantillon de 29 395 sources de´tecte´es a` 24µm avec
F24µm > 80 µJy sur une surface de 1.68 deg2.
La premie`re information qu’il est possible d’obtenir sur cette population de sources MIPS
a` 24µm est la courbe de comptages diffe´rentiels, qui nous donne une information sur la
quantite´ de sources de´tecte´es en fonction du flux 24µm de la source. Ce travail pre´liminaire
que j’ai mene´ lors de mon stage de master 2 a e´te´ inte´gre´ par Emeric Le Floc’h a` son e´tude
sur les galaxies lumineuses enfouies dans la poussie`re ou` il compare les re´sultats obtenus avec
les donne´es 24µm du champ COSMOS a` des mode`les de formation de galaxie (Le Floc’h et al.
2009). La Fig. 4.1 illustre justement les comptages diffe´rentiels de sources 24 µm normalise´s
a` la pente euclidienne (cf chapitre 1) dans le champ COSMOS.
Ces comptages sont compare´s a` ceux de Papovich et al. (2004) dont l’e´tude est base´e sur
les programmes de temps garanti MIPS, et a` ceux de Chary et al. (2004), qui utilisent des
observations profondes dans le champ ELAIS-N1. Les re´sultats de Le Floc’h et al. (2009) sont
globalement en accord avec ces deux autres e´tudes aux barres d’erreurs pre`s. Les variations
observe´es entre ces trois courbes de comptages proviennent vraisemblablement des effets de
la variance cosmique entre ces diffe´rents champs observe´s avec Spitzer. A fort flux (F24µm > 3
mJy), le catalogue obtenu en dehors des zones masque´es du champ COSMOS (et donc sur une
surface de 1.68 deg2), sous-estime la densite´ de sources par rapport aux comptages obtenus
pour le champ complet (soit 1.94 deg2), comme le montre la comparaison des courbes bleue
et noire, respectivement, sur la Fig. 4.1. De plus, le pic observe´ dans la courbe de comptage
aux alentours de F24µm ∼ 0.2 mJy n’est pas artificiel et duˆ par exemple a` l’incomple´tude
du catalogue 24 µm, mais a de´ja` e´te´ observe´ par des e´tudes pre´ce´dentes (Papovich et al.
2004; Chary et al. 2004). Ce pic important correspond au fait que les comptages chutent
rapidement a` faible flux, ce qui signifie que la plupart des sources sont facilement de´tectables
a` 24 µm dans le champ COSMOS. Cet argument a e´te´ e´galement avance´ par Papovich et al.
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Fig. 4.— Differential 24µm source number counts derived from
the COSMOS field outside of the optically-masked regions (’plus’
symbols). The grey shaded area illustrates the effect of adding a
systematic uncertainty of ± 5% to the absolute 24µm flux calibra-
tion. The counts derived for the full coverage of COSMOS (open
diamonds) as well as the counts from Papovich et al. (2004, aster-
isks) and Chary et al. (2004, open squares) are shown for compar-
ison. Our error bars only take into account the statistical Poisson
uncertainties. Our selection outside the masked regions is mostly
complete for sources at 80µJy<∼S24µm <∼ 3mJy. The dotted line
shows our extrapolation of the COSMOS source number counts at
fluxes below 80µJy (see Sect. 5). [See the electronic edition of the
Journal for a color version of this figure.]
MIPS-24µm sources detected above 60µJy resolve as
much as ∼ 70% of the 24µm background intensity. In
Sect. 5 we will use our photometric redshift identifica-
tions in COSMOS to explore the build-up of this mid-IR
background light as a function of cosmic time.
Finally, we note that the persistent “shoulder” appear-
ing at S24µm∼ 3mJy in the normalized counts that were
derived from large area surveys such as the Spitzer Wide-
Area Infrared Extragalactic Survey (SWIRE, Shupe et al.
2008) is also visible in COSMOS (although our data alone
can not formally exclude an effect of cosmic variance). To
our knowledge this characteristics of the 24µm counts
has not been explained so far.
4. OBSERVED REDSHIFT DISTRIBUTIONS
We now explore the redshift distribution of the COS-
MOS MIPS-24µm sources based on the identifications
of their photometric redshifts described in Sect. 2.3. We
define H24(z, i+lim, S24µmlim ) the redshift distribution of the
24µm–selected sources with S24µm>S24µmlim and associ-
ated with optical counterparts at i+<i+lim, and we note
Hopt(z, i+lim) the redshift distribution of all the COS-
MOS optically–selected sources with i+<i+lim. Given
the relatively small number of AGN-dominated sources
in the general population of optically-selected galaxies16,
Hopt(z, i+lim) was computed directly using the photomet-
ric redshift catalog of Ilbert et al. (2009). In Figure 5
16 Only 0.8% of optical sources with i+< 24mag are detected
in the XMM observations of COSMOS down to F0.5−2 keV ∼ 5×
10−16 erg cm−2 s−1.
we show the redshift distributionsH24(z, i+lim, S24µmlim ) cal-
culated down to flux limits of 80µJy and 300µJy at
24µm and for i+–band magnitudes limits of 24, 25 and
26.5mag. Sources brighter than i+AB=20mag were ex-
cluded from all these estimates to minimize the effect of
large scale structures at low redshift. Our redshift distri-
bution at z <∼ 0.4 should actually be treated with caution
given the limited comoving volume sampled by our sur-
vey at these small distances.
We see that to the depth of our MIPS observa-
tions (S24µm> 80µJy) almost all 24µm sources at z <∼ 1
are associated with optical counterparts brighter than
i+AB∼ 24mag. Our photometric redshifts are very ac-
curate at these optical magnitudes. Given the statis-
tics of our sample beyond z∼ 0.5 our redshift distribu-
tions at 0.5<∼ z <∼ 1 should thus be highly robust indepen-
dently of the 24µm flux limit considered above 80µJy.
At z >∼ 1, the contribution of fainter sources becomes
more significant. For instance, 45% and 33% of the
MIPS-24µm sources with respectively S24µm> 80µJy
and S24µm> 300µJy at z > 1 are associated with coun-
terparts fainter than i+AB=24mag. As we showed in
Sect. 2.3 their photometric redshifts are still quite reli-
able though (see Figures 2 & 3).
Our redshift distribution estimates are mainly affected
by the errors on the COSMOS photometric redshifts, the
cosmic variance and the errors on the 24µm flux densi-
ties. To quantify the impact of all these uncertainties we
first divided the COSMOS field into 4 different regions
of similar areas (∼0.4deg2) and we derived the possible
range of redshift distributions in each region with a set
of 5 000 Monte Carlo simulations. For each of these sim-
ulations we considered our full 24µm catalog down to
S24µm=60µJy and we modified the 24µm flux and red-
shift of each single source according to their 24µm flux
uncertainty and their 1σ photometric redshift dispersion
characterized in Sect. 2. Assuming a given 24µm flux
limit, an average and independent redshift distribution
was estimated for the 4 different regions and the disper-
sion between these 4 estimates was taken as the final un-
certainty affecting the global 24µm source redshift distri-
bution. Our different estimates are reported in Table 1.
They are also shown in the bottom panels of Figure 5
for 24µm flux limits of 80µJy and 300µJy. They sug-
gest that our global redshift distributions inferred from
the 1.68deg2 area observed with MIPS should be robust
within ∼20% up to z∼ 3.
It is important to note that the redshift distribution
characterizing the galaxy population selected in the mid-
IR differs quite significantly from the one observed at op-
tical wavelengths. Figure 6 illustrates how the optically
and mid-IR selected sources differ in their occupation of
the redshift/i+–band magnitude parameter space. For
instance we find that only∼ 27% of the optically-selected
galaxies with i+AB< 24mag are located at z >∼ 1 (Ilbert
et al. 2009) while this fraction rises to more than 50%
for the 24µm sources with S24µm> 80µJy. This large
proportion of high-redshift mid-IR galaxies is mostly lo-
cated at 1<∼ z <∼ 2.5 and it has already been seen in other
MIPS high redshift surveys (e.g., Houck et al. 2005; Yan
et al. 2005; Caputi et al. 2006; Papovich et al. 2007; De-
sai et al. 2008). It results primarily from the strong evo-
lution that infrared–luminous galaxies have undergone
Figure 4.1 – Courbes de comptages diffe´rentiels normalise´s a` la pente euclidienne des sources
24µm pour le champ COSMOS en ehors des re´gions masque´es (symb les ”plus” bleus). La
bande grise´e correspond a` une addition de +/- 5% sur la photome´trie. Les comptages obtenus
par Papovich et al. (2004) [asterisque rouge] et Chary et al. (2004) [symboles ”plus” verts] ont
e´te´ ajoute´s pour comparaison. Les barres d’erreurs sont simplement les erreurs poissonniennes,
obtenues pour les sources MIPS, ainsi que pour le catalogue de Papovich et al. (2004). La
ligne en pointille´s montre l’extrapolation des comptages COSMOS pour des flux plus faibles
que 80 µJy. Figure tire´e de Le Floc’h et al. (2009).
(2004) qui extrapolent leur courbe de comptages jusqu’a` 60 µJy. Ils soutiennent le fait que
les sources MIPS-24 µm avec F24µm > 60 µJy re´solvent pre`s de 70% du fond a` 24µm.
Le second catalogue qui m’inte´resse est le catalogue optique de Ilbert et al. (2009), com-
prenant plus de deux millions de sources du champ COSMOS. Ce catalogue donne acce`s a` la
photome´trie de mes source dans 30 bandes, allant de l’UV a` l’IR, ainsi qu’a` des redshifts ph -
tome´triques de grande qualite´. Bien que les redshifts photome´triques soient moins pre´cis que
les redshifts spectroscopiques, ils sont largement utilise´s car ils ont l’avantage d’eˆtre obtenus
pour toutes les sources d’un catalogue multi-longeur d’onde (cf chapitre 3).
Les redshifts photome´triques d’Ilbert et al. (2009) ont e´te´ obtenus a` partir de l’e´tude dans
30 bandes dans un domaine multi-longueur d’onde, allant de l’UV (GALEX), en passant par
le visible-infrarouge proche (Subaru, CFHT, UH88, UKIRT et NOAO), a` l’infrarouge moyen
(Spitzer).
Les onne´es atteignent des profonde rs de 23.7 en magnitudes JAB et KAB avec une
de´tection a` 5σ. La bande de re´fe´rence pour la de´tection des sources est la bande i+ car elle
est la plus profonde du catalogue : i+ ≈26.2 pour une source ponctuelle de´tecte´e a` 5σ (cf
Annexe B pour le de´tail de la profondeur des filtres dans chaque bande des catalogues Capak
et al. (2007) et Ilbert et al. (2009)).
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Le tre`s bon accord de leur re´sultat entre les redshifts photome´triques de Ilbert et al.
(2009) et les redshifts spectroscopiques disponibles dans COSMOS est visible a` la Fig. 4.2.
L’accord est excellent a` bas redshift ou` la dispersion est tre`s faible, σ∆z/(1+z) = 0.012 pour
i+ < 24 et z<1.25 (Ilbert et al. 2009; Le Floc’h et al. 2009).
1244 ILBERT ET AL. Vol. 690
Figure 7. Comparison between zp and zs. Left panel: zCOSMOS-faint sample (S. J. Lilly et al. 2008, in preparation). The open triangles are objects with a secondary
peak in the redshift PDFz. Right panel: IR-selected sample (J. Kartaltepe et al. 2008, in preparation) split into a bright sample i+ < 22.5 (black), a faint sample
22.5 < i+ < 24 (red), and a very faint sample 24 < i+ < 25 (green).
(A color version of this figure is available in the online journal.)
The zCOSMOS-bright and zCOSMOS-faint samples do not
probe 0.2 < z < 1.5 at i+ > 22.5. Here, we use as a
comparison sample the MIPS-spectro-z (J. Kartaltepe et al.
2008, in preparation). In Figure 7 (right panel), we split the
MIPS-spectro-z sample into bright (i+ < 22.5), faint (22.5 <
i+ < 24), and very faint samples (24 < i+ < 25). For the
bright subsample, the dispersion of the MIPS-selected galaxies
is σ∆z/(1+zs) = 0.009, only slightly greater than that of the
optically selected sample at i+ < 22.5. For the faint subsample
(median apparent magnitude i+ ∼ 23.1), σ∆z/(1+zs) = 0.011, i.e.
slightly worse than for the brighter optically selected objects.
For the very faint subsample, the accuracy is degraded to
σ∆z/(1+zs) = 0.053 with a catastrophic failures rate of 20%. This
degradation is due to decreasing signal-to-noise photometry for
faint objects and could be amplified by the IR selection, which
picks up more heavily obscured galaxies and higher redshift
galaxies (e.g., Figure 4 of Le Floc’h et al. 2005).
4.2. Accuracy Derived from the Photo-z PDFz
Since evaluation of the photo-z accuracy from the comparison
with spectro-z is limited to specific ranges of magnitude and
redshift, we use the 1σ uncertainty in the derived photo-z
probability distribution to extend the uncertainty estimates over
the full magnitude/redshift space.
The reliability of the 1σ uncertainty estimate for the photo-z
as derived from the PDFz (see Section 3.5) can be checked
by comparing this uncertainty with that derived directly from
the photo-z–spectro-z offsets for the spectroscopic sample.
Figure 8 shows the cumulative distribution of these offsets
normalized by the 1σ uncertainty in the probability function
for the zCOSMOS-bright sample (the ratio |zp − zs|/(1σ error)
is lower than 1 if the measured offset zp − zs is lower than the
1σ uncertainty). Sixty-five percent of the zp are within the 1σ
error bars, whereas the expected fraction is 68%. We therefore
conclude that the 1σ uncertainties in the probability function
as derived here provide a robust assessment of the accuracy
in zp.
Figure 8. Cumulative distribution of the ratio |zp − zs|/(1σ error). Sixty-five
percent of the photo-z have a spectro-z solution encompassed within the 1σ
error, close to the expected value of 68% (magenta dashed line).
(A color version of this figure is available in the online journal.)
Figure 9 shows the 1σ negative and positive uncertainties
derived from the probability function as a function of redshift
and apparent magnitude. Two clear conclusions emerge: the
accuracy is inevitably degraded for fainter galaxies at all
redshifts and the photo-z have significantly higher uncertainty
at z ! 1.25.
From z > 0 out to z = 1.25, the 1σ errors do not depend
significantly on the redshift, with σ∆z " 0.02 at i+ < 24
(note that we dropped out the division of σ by (1 + z) in
Figure 4.2 – Com araison entre redshift photome´trique zp et redshift spectroscopique zs
da s le champ COSMOS. On voit un tre`s bon accord entre ces deux quantite´s jusqu’a` z∼1.5.
Figure tire´e de Ilbert et al. (2009)
Comme je l’ai mentionne´ pre´ce´demment, les redshifts photome´triques sont moins pre´cis
que les redshifts sp ctrosco iques. Ce endant, a` l’e´poque ou` j’ai mene´ cette e´tude, z-COSMOS,
le releve´ de redshifts spectroscopiques du champ COSMOS, n’e´tait pas disponible pour toute
la communaute´. Par conse´quent, j’ai travaille´ avec un e´chantillon de redshift spectroscopiques
limite´s dans le champ COSMOS par la luminosite´ des galaxies avec i+=22.5 pour z<1.25.
Ce qui ignifie que beauc up de galaxies n’ont pas de redshift spectroscopique. Par exemple
pour le champ COSMOS, 30 000 redshifts spectroscopiques sont obtenus alors que 607 617
galaxies sont observe´es avec i+ <26.
4.3 Construct on de l’e´chan illon final
Pour pouvoir e´tudier les proprie´te´s physiques de mes sources, j’ai besoin d’avoir acce`s
a` leur redshift. Je cherche e´galement a` avoir acce`s a` des donne´es multi-longueurs d’ondes
pour chaque source du catalogue 24 µm. Je cherche donc la contrepartie optique de chacune
des sources MIPS dans le catalogue d’Ilbert et al. (2009), ce qui me donne alors acce`s, pour
chaque source avec contrepartie, a` son redshift photome´trique et a` la photome´trie dans 30
bandes.
Pour identifier les c treparties optiques des sources MIPS, j’ai utilise´ la meˆme proce´dure
que celle de´crite par Le Floc’h et al. (2009). La densite´ de sources du catalogue optique e´tant
beaucoup trop importante (plus de deux millions de sources dans le catalogue optique contre
nviron 30 000 sources de notre catalogue MIPS de de´part), une cross-corre´latio directe
entre le catalogue 24µm et le catalogue optique aurait e´ e´ trop p´rilleuse et aurait conduit
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a` de nombreuses fausses identifications. J’ai donc de´cide´ de proce´der a` une premie`re cross-
corre´lation avec le catalogue en bande K de McCracken et al. (2010) pour minimiser les risques
de fausses identifications. En effet, la densite´ de sources du catalogue en bande K est plus faible
que celle du catalogue optique. Qui plus est, ce catalogue est e´galement suffisamment profond
(5σ a` Ks = 23.7) pour permettre une quasi-totale identification des sources 24µm. Une autre
alternative pour cette cross-corre´lation aurait e´te´ d’utiliser le catalogue NIR des bandes IRAC
(3.6, 4.5, 5.8 et 8µm). Cependant, les observations en bande K ont e´te´ mene´es avec une
meilleure qualite´ du ciel, ce qui se traduit par une PSF beaucoup plus e´troite que celle obenue
dans les autres bandes NIR de COSMOS, nous permettant ainsi une meilleure identification
dans les zones du champ ou` la densite´ de sources en bande K est tre`s importante. J’ai utilise´
un rayon de 2” lors de cette cross-corre´lation, meilleur compromis entre un taux faible de
sources non identifie´es (rayon trop petit) et de sources associe´es a` de fausses identifications
(rayon trop grand). Sur les 29 395 MIR sources de notre e´chantillon MIPS initial, seulement
765 n’ont pas pu eˆtre identifie´es avec une contrepartie en IR-proche.
Dans un second temps, j’ai mene´ une corre´lation entre ces sources tout juste identifie´es
avec la bande Ks et le catalogue se´lectionne´ en bande i+ de resdhifts photome´triques d’
Ilbert et al. (2009) avec un rayon de 1”. A la fin de cette deuxie`me e´tape de la corre´lation,
et au vu de la profondeur du catalogue COSMOS en bande i+ (e.g., Capak et al. 2007), 1306
sources MIPS n’ont pas pu eˆtre associe´es a` une source du catalogue optique. Ceci signifie par
conse´quent que plus de 95% des sources du catalogue MIPS ont une contrepartie optique et
un redshift.
Dans le cas ou` deux contreparties optiques e´taient envisageables dans le rayon que j’ai
autorise´ pour la cross-corre´lation, j’ai de´cide´ de garder la source du catalogue optique la plus
proche de la position de la source 24 µm. Dans 60% des cas en effet, le centro¨ıde de cette
source e´tait deux fois plus proche que la deuxie`me contrepartie possible.
Qui plus est, Ilbert et al. (2009) offre e´galement la liste des sources COSMOS de´tecte´es
avec XMM (e.g., Brusa et al. 2010, 2007; Salvato et al. 2009), ce qui me permet par conse´quent
d’e´liminer syste´matiquement les sources AGNS de´tecte´es en rayons-X de mon e´chantillon final
jusqu’a` une limite de flux de S0.5−2keV = 5× 10−16 erg cm−2 s−1, soit au final moins de 4%
de mes sources.
Les re´sultats de mes cross-corre´lations sont en excellent accord avec Le Floc’h et al. (2009).
D’ailleurs, lorsque je de´cris l’e´chantillon de sources se´lectionne´es a` 24 µm a` la section 4.4, je
fais re´fe´rence aux re´sultats de Le Floc’h et al. (2009) comme s’il s’agissait de mon e´chantillon.
4.4 Caracte´ristique de cet e´chantillon a` 24 µm
La Fig. 4.3 montre la distribution en redshift des sources MIPS-24 µm de l’e´chantillon
de Le Floc’h et al. (2009), identique a` mon e´chantillon. Cette figure montre la distribution
de toutes les sources de´tecte´es jusqu’a` F24µm = 80 µJy et pour des magnitudes en bande i+
telles que i+ <24 en rouge, i+ <25 en bleu et i+ <26 en vert. La contribution des sources
qui n’ont pas de contrepartie optique et donc pas de redshift est montre´e par la zone grise´e
a` l’extreˆme droite du diagramme. Les sources plus brillantes que i+ >20 ont e´te´ e´limine´es de
l’e´chantillon pour minimiser les effets des grandes structures a` bas redshifts. Cette distribution
de redshift pour z<0.4 doit eˆtre analyse´e avec pre´caution vu le faible volume comobile du
champ COSMOS a` ces bas redshifts.
La Fig. 4.3 met en e´vidence que la quasi-totalite´ des sources 24 µm plus brillantes que
80 µJy est associe´e a` une source optique plus brillante que i+=24 a` z<1. Les redshifts pho-
tome´triques de Ilbert et al. (2009) e´tant tre`s fiables jusqu’a` des magnitudes de i+ ∼25, la
distribution en redshift de ces sources 24 µm a` z<1 est vraiment robuste. A z>1, il est clair
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sur la Fig. 4.3 que les sources plus faibles (24< i+ <26.5) dominent la distribution en redshift.
Pour quantifier l’impact des erreurs dues aux incertitudes sur les redshifts photome´triques,
sur la variance cosmique et aux erreurs sur les flux 24 µm sur la distribution en redshift,
Le Floc’h et al. (2009) ont simule´s 5000 distributions en redshifts dans quatre sous-re´gions
du champ COSMOS (i.e quatre sous-divisons du champ COSMOS de ∼0.4 deg2 chacune).
Le Floc’h et al. (2009) trouvent alors que la distribution en redshift obtenu a` la Fig. 4.3 pour
la surface de 1.68 deg2 est robuste jusqu’a` z∼3 avec une marge d’erreur de ∼20%.
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Fig. 5.— Redshift distributions H24(z, i+lim, S24µmlim ) of 24µm sources with S24µmlim =80µJy (left) and S24µmlim =300µJy (right). The top
panels represent the redshift histograms determined for different cuts of i+AB–band magnitude as indicated by each legend. The contribution
of objects with no redshift (i+AB> 26.5mag) is represented as a single bin on the right hand side of the diagrams. The bottom panels show
our final and best estimates of H24(z, S24µmlim ) along with their corresponding 1σ uncertainties (white solid lines). They were derived from
the range of possible redshift distributions defined by the dotted lines and obtained after accounting for the effect of cosmic variance
and Poissonian uncertainties. The variance produced by large scale structures was quantified by computing the redshift distributions
in 4 different ∼0.4 deg2 regions of COSMOS and with Monte-Carlo simulations accounting for the flux and redshift uncertainties of the
MIPS sources (grey shaded areas). Galaxies brighter than i+AB=20mag were excluded from all samples to minimize the cosmic variance
fluctuations at low redshift. [See the electronic edition of the Journal for a color version of this figure.]
with time (e.g., Blain et al. 1999; Franceschini et al.
2001; Chary & Elbaz 2001). Given the broad-band aro-
matic features commonly observed at 6µm<∼λ<∼ 20µm
in the spectra of star-forming galaxies it may also be due
to galaxy k-corrections boosting the mid-IR detectabil-
ity of sources at 1.5<∼ z <∼ 2.5 when these features are
redshifted into the MIPS-24µm bandpass (e.g., Lagache
et al. 2004).
To better characterize this large contribution of mid-IR
selected sources at high redshift, we considered the rela-
tive distribution H24(z, i+lim, S24µmlim )/Hopt(z, i+lim). First,
this quantity allows us to check if any feature of the
MIPS-24µm galaxy redshift distribution does not arti-
ficially result from a bias already present in the under-
lying optically–selected catalog of photometric redshifts.
Besides, it can be seen as the fraction of optical sources
with i+< i+lim and with a mid-IR detection above a 24µm
flux limit S24µmlim . Our different estimates of H24/Hopt
are illustrated in the bottom panels of Figure 6 for the
same 24µm flux and i+–band magnitude limits as the
ones considered previously. We see that independently
of these limits the fraction of optical sources detected in
the mid-IR progressively rises with redshift, which must
be related to the well-known increase of star formation
density with lookback time. The fraction peaks at z∼ 2
before gradually declining at higher redshifts, probably
because of the decreasing number of 24µm detections at
z >∼ 2.
More interestingly though, we observe a substantial
drop of H24/Hopt between z∼ 1 and z∼ 1.3 followed by
a steep increase from z∼ 1.3 and z∼ 2. This effect is
clearly apparent even with a cut at i+< 24mag. There-
fore it can not originate from systematics affecting our
photometric redshifts. It is rather due to the break char-
acterizing the 24µm source redshift distributions around
z∼ 1.3 and that does not appear in the smooth distribu-
tions observed at optical wavelengths (e.g., I09). Note
that this break also seems to be more prominent as the
24µm flux limit increases. The redshift distribution de-
rived at S24µm> 300µJy looks even like a two-component
function with a main and narrow peak of sources at z∼ 1
followed by a secondary but broader peak at 1.5<∼ z <∼ 2.5
(e.g., Figure 5, right panel). This characteristic of the
24µm redshift distribution could be artificially produced
by a relative increase of mid-IR detections at z∼ 2 due
to the rest-frame 7.7µm aromatic feature enhancing the
apparent 24µm flux of star-forming galaxies when it is
redshifted into the MIPS-24µm bandpass. On the other
hand it may also reflect a smaller rate of detections at
z∼ 1.3 given the possible effect of the 9.7µm silicate ab-
sorption. If this break is trully produced by k-correction
effects, the stronger effect observed at brighter 24µm flux
might also suggest more prominent features in the more
luminous mid-IR selected galaxies.
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with time (e.g., Blain et al. 1999; Franceschini et al.
2001; Chary & Elbaz 2001). Given the broad-band aro-
matic features commonly observed at 6µm<∼λ<∼ 20µm
in the spectra of star-forming galaxies it may also be due
to galaxy k-corrections boosting the mid-IR detectabil-
ity of sources at 1.5<∼ z <∼ 2.5 when these features are
redshifted into the MIPS-24µm bandpass (e.g., Lagache
et al. 2004).
To better characterize this large contribution of mid-IR
selected sources at high redshift, we considered the rela-
tive distribution H24(z, i+lim, S24µmlim )/Hopt(z, i+lim). First,
this quantity allows us to check if any feature of the
MIPS-24µm galaxy redshift distribution does not arti-
ficially result from a bias already present in the under-
lying optically–selected catalog of photometric redshifts.
Besides, it can be seen as the fraction of optical sources
with i+< i+lim and with a mid-IR detection above a 24µm
flux limit S24µmlim . Our different estimates of H24/Hopt
are illustrated in the bottom panels of Figure 6 for the
same 24µm flux and i+–band magnitude limits as the
ones considered previously. We see that independently
of these limits the fraction of optical sources detected in
the mid-IR progressively rises with redshift, which must
be related to the well-known increase of star formation
density with lookback time. The fraction peaks at z∼ 2
before gradually declining at higher redshifts, probably
because of the decreasing number of 24µm detections at
z >∼ 2.
More interestingly though, e observe a subs antial
drop of H24/Hopt between z∼ 1 and z∼ 1.3 followed by
a steep increase from z∼ 1.3 and z∼ 2. This effect is
clearly apparent even with a cut at i+< 24mag. There-
fore it can not originate from systematics affecting our
photometric redshifts. It is rather due to the break char-
acterizing the 24µm source redshift distributions around
z∼ 1.3 and that does not appear in the smooth distribu-
tions observed at optical wavelengths (e.g., I09). Note
that this break also seems to be more pro inent as the
24µm flux limit increases. The redshift distribution de-
rived at S24µm> 300µJy looks even like a two-component
function with a main and narrow peak of sources at z∼ 1
followed by a secondary but broader peak at 1.5<∼ z <∼ 2.5
(e.g., Figure 5, right panel). This characteristic of the
24µm redshift distribution could be artificially produced
by a relative increase of mid-IR detections at z∼ 2 due
to the rest-frame 7.7µm aromatic feature enhancing the
apparent 24µm flux of star-forming galaxies when it is
redshifted into the MIPS-24µm bandpass. On the other
hand it may also reflect a smaller rate of detections at
z∼ 1.3 given the possible effect of the 9.7µm silicate ab-
sorption. If this break is trully produced by k-correction
effects, the stronger effect observed at brighter 24µm flux
might also suggest more prominent features in the more
luminous mid-IR selected galaxies.
Figure 4.3 – Distribution en redshift des sources MIPS-24 µm avec F24µm > 80 µJy (le flux
est note´e S sur la figure) pour trois intervalles de magnitude i+ comme indique´ sur la figure.
La contribution des s urces sans contrepartie optique et donc sans redshift est indique´e par
la zone grise´e a` l’extreˆme droite de la figure. Figure tire´e de Le Floc’h et al. (2009).
Pour conclure ce chapitre, je m tre un autre re´sult t tre`s inte´ressant de Le Floc’h et al.
(2009) a` la Fig. 4.4. Cette figure montre la distribution totale des sources 24 µm dans
COSMOS ve´rifiant F24µm > 80 µJy compare´e avec les pre´dictions du mode`le de Lacey et al.
(2008). Lacey et al. (2008) de´crivent quelques proprie´te´s attendues des sources 24 µm a` partir
d’un mode`le semi-analytique base´ sur la croissance hie´rarchique des halos de matie`re noire.
Il est inte´ressant de noter sur la Fig. 4.4 que leurs mode`les pre´disent un exce`s de sources
a` z∼2 alors qu’il y a un manque certain de sources simule´es a` z∼1. Ils pre´disent en effet
environ deux fois moins de sources a` z∼1 que le nombre de sources observe´es par Le Floc’h
et al. (2009). La population de sources se´lectionne´es a` 24 µ est donc mal explique´e par les
mode`les. Il est justement inte´ressant d’e´tudier ces galaxies dans le but de mieux comprendre
cette population.
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Fig. 10.— Comparison between our COSMOS flux/redshift dis-
tributions (thin lines and open symbols) and the predictions from
the semi-analytical model of Lacey et al. (2008, thick curves, no
symbol). For each bin of 24µm flux the solid lines correspond to
the median redshift while the dashed and dash-dotted lines repre-
sent the 10th and 90th percentiles of the associated distribution.
Our error bars account for the uncertainties due to cosmic variance
and Poisson noise as described in Sect. 4. The shaded region illus-
trates the parameter space populated by the MIPS-24µm sources
between the 5th and the 95th percentiles of their redshift distri-
bution. This comparison reveals a systematic overestimate of the
predicted median redshift at all 24µm fluxes. [See the electronic
edition of the Journal for a color version of this figure.]
Fig. 11.— Total redshift distribution of the COSMOS 24µm
sources with S24µm > 83µJy (grey shaded region), compared with
the model predictions of Lacey et al. (2008, solid line and filled
histogram). The observed COSMOS distribution accounts for the
uncertainties due to cosmic variance and Poisson noise as described
in Sect. 4. Note the significant excess of sources predicted at z∼ 2
as well as the lack of 24µm simulated galaxies at z∼ 1.
appearing in their model occurs mostly around z∼ 2.
It originates from galaxies fainter than Ks∼ 21.5mag
(AB) while most of the 24µm sources in our selection
(S24µm> 83µJy) are typically brighter than this mag-
nitude limit (see also, e.g., Papovich et al. 2007). On
the other hand our comparison in the r+–band reveals
that these simulated sources are not particularly fainter
than the typical 24µm high redshift sources at opti-
cal wavelengths. In fact the redshift distribution of the
24µm sources with faint optical fluxes seems to be rea-
Fig. 12.— Redshift distributions of COSMOS 24µm sources with
S24µm> 83µJy decomposed into 3 bins of Ks–band Vega magni-
tude (grey shaded regions), compared with the model predictions of
Lacey et al. (2008, solid lines and filled histograms). The observed
distributions account for the uncertainties due to cosmic variance
and Poisson noise as described in Sect. 4. Note the significant ex-
cess of sources predicted at z∼ 2 and mostly due to galaxies fainter
than Ks∼ 21.5mag, as well as the lack of 24µm simulated sources
with bright near-IR counterparts.
sonably well predicted (although the uncertainties due
to the incompleteness of our redshift identification be-
yond i+AB=26.5mag prevents reaching definite conclu-
sions). The excess of galaxies in the simulations orig-
inates from sources lying among the brightest optical
counterparts associated with the 24µm galaxy popula-
tion at z∼ 2 (i.e., r+<∼ 25mag Vega) and it may thus be
related to a too large number of blue galaxies predicted
by the models.
Similarly we find that the lack of simulated galax-
ies noted by Lacey et al. (2008) at z∼ 1 is related to
an underestimate of sources with relatively bright near-
IR counterparts, while the predicted number of galaxies
with fainter Ks–band luminosities (Ks>∼ 20.5mag Vega)
is clearly too large at this redshift. Given the slightly bet-
ter agreement found at optical wavelengths, these results
reveal again some discrepancies not only in the absolute
optical/near-IR magnitudes of the predicted galaxies but
also in their colors. We emphasize that this strong lack
of 24µm sources with bright near-IR luminosities (i.e.,
Ks< 20.5mag Vega) is found at all redshifts from z∼ 0.5
to z∼ 2.5. Since the Ks–band emission of these distant
sources should probe the rest-frame properties of their
evolved stellar populations this may reflect a systematic
underestimate of the density of massive galaxies with on-
going star formation in the distant Universe. Unfortu-
nately though, we do not have access to the mock cat-
alogs where the simulated 24µm sources were extracted
from. More detailed comparisons between the physical
properties of the observed and the modeled galaxies will
have to be performed to better understand the origin of
Figure 4.4 – Distr bution en redshift des sources MIPS-24 µm avec F24µm > 83 µJy (le flux
est note´e S sur la figure) et compare´ u mode`le de Lacey et al. (2008). Les erreurs sur la
distribution en redshift du champ COSMOS (zone hachure´e en gris) viennent des effets de
la variance cosmique et des erreurs de Poisson. Il est visible sur cette figure que le mode`le
sur-pre´dit le nombre de source a` z∼2 et sous pre´dit le nombre de galaxies a` 24 µm a` z∼1.
Figure tire´e de Le Floc’h et al. (2009).
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Chapitre5
Crite`res optiques et NIR
5.1 Le crite`re BzK
5.1.1 Description du crite`re de Daddi et al. (2004)
Daddi et al. (2004) proposent un crite`re deux couleurs simple base´ sur les magnitudes en
bandes B, z et K et qui se´lectionne des galaxies a` 1.4 ≤ z ≤ 2.5.
Ils de´finissent la variable BzK de la manie`re suivante :
BzK = (z −K)AB − (B − z)AB. (5.1)
Les magnitudes sont calcule´es en syste`me AB (cf Annexe A pour plus de de´tails sur ce
syste`me de magnitude).
Cette variable BzK permet de se´lectionner les galaxies formant activement des e´toiles
avec z>1.4 en utilisant la relation suivante :
BzK ≥ −0.2 (5.2)
En revanche, les syste`mes qui subissent une e´volution passive avec z>1.4 satisfont le crite`re
suivant :
BzK < −0.2
(z −K)AB > 2.5
(5.3)
Ces deux classes de galaxies BzK, a` savoir les BzK formant activement des e´toiles, ou
Star-Forming BzK, et les BzK passives, sont repre´sente´es a` la Fig. 5.1 par des triangles
pleins et des ronds pleins respectivement. Cette figure, tire´e de Daddi et al. (2004), montre
e´galement une limite en pointille´s pour se´parer les e´toiles des galaxies dans leur e´chantillon.
Les symboles pleins correspondent a` des sources avec un redshift spectroscopique confirme´.
Les rectangles vides correspondent aux sources avec un redshift photome´trique zphot > 1.4.
Daddi et al. (2004) ont teste´ ce crite`re de manie`re empirique sur les 504 galaxies avec
redshift spectroscopique du releve´ K20 (K<20), dont 32 objets sont situe´s a` z>1.4. Ils
ont confirme´ leurs re´sultats par des simulations avec les mode`les de populations stellaires
synthe´tiques de Bruzual and Charlot (2003). Ils ont montre´ que les populations conside´re´es ac-
tives et passives de ces mode`les suivaient bien le crite`re et e´taient correctement se´lectionne´es.
Ils ont e´galement analyse´ d’autres releve´s de galaxies, comme le GDDS ou des se´lections de
galaxies GOODS avec redshifts photome´triques pour valider comple`tement leur crite`re. De
plus, ils soulignent que leur crite`re reste efficace pour se´lectionner les galaxies formant acti-
vement des e´toiles et les galaxies passives meˆme en cas de forte extinction par la poussie`re.
Je reviendrai sur ce point a` la sous-section 5.1.3 ou` je regarde la validite´ de ce crite`re par
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rapport a` un e´chantillon de sources se´lectionne´es a` 24 µm, et donc potentiellement fortement
affecte´es par la poussie`re.
region in this plane, well separated by lower redshift galaxies,
with the bluest B! z color at fixed z! K. By defining
BzK " (z! K )AB ! (B! z)AB; ð1Þ
it follows that z > 1:4 star-forming galaxies are all selected by
the criterion
BzK % !0:2; ð2Þ
i.e., to the left of the solid line in Figure 3. In Figure 3 are also
marked the spectroscopically confirmed passive systems at z >
1:4. The classification of these old galaxies relies on the de-
tection of significant continuum breaks and absorption features
in the rest-frame 2500–3000 8 region (Cimatti et al. 2004).
Being the reddest objects in both B! z and z! K colors, old
stellar systems at z > 1:4 can also be readily isolated in a BzK
diagram using
BzK < !0:2 \ (z! K )AB > 2:5: ð3Þ
All objects with zphot > 1:4 are also selected by the above
criteria, as evident from Figure 3. Thus, the overall BzK-
selected sample includes 25 star-forming galaxies at z > 1:4
having BzK % !0:2 (15 zspec and 10 zphot ) and seven old gal-
axies at z > 1:4 having BzK < !0:2 and z! K > 2:5 (4 zspec
and 3 zphot). The above criteria are therefore quite efficient in
singling out z > 1:4 galaxies, since the lower redshift ‘‘inter-
lopers’’ are only 13% of the resulting samples, i.e., five objects
(including 3 Chandra sources at 0:8 < z < 1:2 and 2 star-
forming galaxies at 1:2 < z < 1:4). It is not unexpected that
Fig. 3.—Two-color (z! K ) vs. (B! z) diagram for the galaxies in the GOODS area of the K20 survey. Galaxies at high redshifts are highlighted: solid triangles
represent galaxies at z > 1:4 with features typical of young star-forming systems (D04); solid circles are for z > 1:4 galaxies with old stellar populations (Cimatti et al.
2004); empty squares are objects with no measured spectroscopic redshift and zphot > 1:4. Sources detected in the X-ray catalogs of Giacconi et al. (2002) and/or
Alexander et al. (2003) are circled. Stars show spectroscopically identified galactic objects. The diagonal solid line defines the region BzK " (z! K )! (B! z) %
!0:2 that is efficient to isolate z > 1:4 star-forming galaxies. The horizontal dashed line further defines the region z! K > 2:5 that contains old galaxies at z > 1:4.
The error bar located in the top left part of the diagram shows the median error in the (z! K ) and (B! z) colors of objects at z > 1:4 (either photometric or
spectroscopic). The dotted diagonal defines the region occupied by stars. The four objects with zphot < 1:4 are not highlighted and occupy the same region as
zspec < 1:4 objects. [See the electronic edition of the Journal for a color version of this figure.]
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Figure 5.1 – Diagrammes BzK de Da di et al. (2004). Distribution des g laxies du champ
GOODS du releve´ K20 d ns le diagramme (z-K) en fonction de (B-Z). Les galaxies ` formation
d’e´toiles et avec z>1.4 sont en haut a` gauche du diagramme. Les galaxies passives avec z>1.4
sont dans le coin supe´rieur droit. La ligne pointille´s du bas du diagramme permet de se´parer
les e´toiles (sous cette ligne de´marcation) des autres sources. Tire´e de Daddi et al. (2004)
Les galaxies MIPS 24 µm forment pour la plupart activement des e´toiles. Les galaxies
BzK dites passives sont vraiment minoritaires, si bien que dans la suite d ce manuscrit,
lorsque je fais re´fe´rence au crite`re BzK, je parle du crite`re BzK des galaxies star-forming.
Daddi et al. (2004) pre´cisent que les e´chantillons de galaxies se´l ctionne´es avec son crite`re
peuvent tre`s bien eˆtre pollue´s par des sources X, ie. des AGNs, car une technique de se´lection
similaire avait e´te´ propose´e pour identifier des QSOs lumineux (Sharp et al. 2002). Je ne
su s pas conc rne´e par cette rem rque puisque j’ai e´l mine´ les sourc de´tecte´es en X de mon
e´chantillon (cf chapitre 4).
Ce crite`re semble tre`s efficace et peu biaise´, mais il se peut qu’il soit tre`s incomplet du
fait de la faible profondeur du releve´ de Daddi et al. (2004). En effet, la profondeur de leur
bande K (K<20) est un crite`re tre`s restrictif et ils ne travaillent ici qu’avec les galaxies les
plus brillantes en bande K, ce qui peut finalement apporter un biais dans ce crite`re. Le champ
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COSMOS permet des observations tre`s profondes dans plusieurs bandes et notamment dans
la bande K, atteignant Ks <23.6. Je montrerai a` la sous-section suivante (section 5.1.3) et
au chapitre 7 comment la profondeur de la bande K peut affecter mes re´sultats.
5.1.2 Adaptation du crite`re BzK a` nos filtres COSMOS
Les filtres B, z et K disponibles dans COSMOS diffe`rent le´ge`rement de ceux utilise´s dans
l’e´tude de Daddi et al. (2004). En effet, Daddi et al. (2004) ont base´ leur e´tude sur une
combinaison de filtres ACS/HST et VLT. Les filtres COSMOS sont une combinaison des
filtres Subaru et NOAO (cf Annexe B).
Pour une utilisation optimale de ce crite`re, je de´cide d’adapter le crite`re BzK de Daddi
et al. (2004) aux filtres COSMOS. McCracken et al. (2010) ont mene´ une e´tude complexe
montrant la non-line´arite´ de la photome´trie BzK dans COSMOS. J’ai de´cide´ ici de ne pas
appliquer leur adaptation du crite`re BzK au champ COSMOS mais de trouver une alternative
plus simple mais en accord avec les re´sultats de l’e´tude de McCracken et al. (2010). J’applique
un de´calage de +0.1 sur la variable BzK pour l’adapter au mieux au filtres COSMOS. Je vais
dans un premier temps expliquer comment ce de´calage a e´te´ calcule´. Je ve´rifierai ensuite qu’il
est bien compatible avec les re´sultats obtenus par la me´thode de McCracken et al. (2010).
Figure 5.2 – Diffe´rences entre BzKCOSMOS et BzKDaddi en fonction du redshift a` partir
des templates de Ilbert et al. (2009). Les courbes noires correspondent a` tous les templates
et sans ajouter d’extinction. Les courbes cyan sont obtenues pour les templates de galaxies
star-forming et avec une extinction E(B-V)<0.3 en utilisant la loi de Calzetti et al. (2000).
La Fig. 5.2 montre l’e´volution de la diffe´rence BzKCOSMOS - BzKDaddi en fonction du
redshift. La valeur moyenne de cette diffe´rence (+0.1) donne le de´calage a` appliquer entre
la variable BzK de l’e´tude de Daddi et al. (2004) et la variable BzK valable dans le champ
COSMOS. Il est vrai que la dispersion autour de la valeur de ce de´calage est aussi grande
que le de´calage lui meˆme. Ne´anmoins je garde cette valeur pour transformer le crite`re BzK
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en un crite`re adapte´ au champ COSMOS. Pour comparer mes re´sultats avec la me´thode de
McCracken et al. (2010), j’ai calcule´ les comptages des sources conside´re´es star-forming BzK
dans le catalogue optique de Ilbert et al. (2009). J’ai ensuite pu comparer ces comptages a`
ceux obtenus par McCracken et al. (2010). J’obtiens un tre`s bon accord entre les deux courbes
de comptages, excepte´ a` tre`s faible K (i.e Ks < 20). Ce le´ger de´calage provient sans doute
du fait que le catalogue de Ilbert et al. (2009) est se´lectionne´ en bande I alors que celui de
McCracken et al. (2010) est se´lectionne´ en bande K.
Dans la suite de ce manuscrit, lorsque je fais re´fe´rence a` la variable BzK ou au crite`re
BzK, je parle en fait de crite`re BzK adapte´ au champ COSMOS et que je rappelle ici :
BzK ≥ −0.1 (5.4)
5.1.3 Les galaxies 24µm se´lectionne´es BzK
Je peux maintenant appliquer de manie`re suˆre ce crite`re “BzK modifie´” a` mon e´chantillon
de sources se´lectionne´es a` 24 µm. Sur les 7227 sources MIPS dont le redshift se situe dans
l’intervalle 1.4 < z < 2.5, je trouve que 6623 objets satisfont le crite`re BzK. Cette fraction
repre´sente 92% de la population MIPS totale a` ces redshifts. La Fig. 5.3a montre la distri-
bution en redshift des sources se´lectionne´es par le crite`re BzK (en rouge) et compare´e a` la
distribution en redshift de toutes les sources MIPS dont le flux a` 24 µm est supe´rieur a` 0.08
mJy (trait e´pais noir). Cette figure montre tre`s bien la grande efficacite´ du crite`re BzK et
notamment sur l’intervalle de redshift 1.4 < z < 2.5 ou` ce crite`re est optimal.
Les chiffres donne´s pre´ce´demment montrent la grande efficacite´ du crite`re BzK a` se´lectionner
les sources dans cet intervalle de redshift et soulignent e´galement que ce crite`re est peu af-
fecte´ par l’extinction due a` la poussie`re. Le fait que ce crite`re soit insensible a` l’extinction
est d’ailleurs une bonne explication pour la grande efficacite´ du crite`re BzK a` se´lectionner
les galaxies 24 µm a` haut redshift. En effet, le vecteur d’extinction e´volue paralle`lement a` la
droite BzK=-0.1 dans le diagramme BzK. Ce crite`re permet donc de se´lectionner les sources
de mon e´chantillon qui sont enfouies dans la poussie`re et donc fortement obscurcies a` la seule
condition qu’elles soient de´tecte´es en bande K, dans le cas bien suˆr de mes sources de´tecte´es
a` 24 µm.
La Fig. 5.3a met en avant le fait que le nombre de contaminants a` z< 1.4 est ne´gligeable.
Qui plus est, le peu de sources qui ne sont pas se´lectionne´es comme BzK mais qui sont
pourtant dans l’intervalle de redshift concerne´, i.e. 1.4 < z < 2.5, se trouvent juste sous
la limite de se´lection (BzK=-0.1), comme le montre la Fig. 5.3b. Cela signifie que la le´ge`re
incomple´tude du crite`re BzK peut s’expliquer par les erreurs de photome´trie sur les bandes en
optique et IR-proche. Ces erreurs pourraient alors “pousser” les sources avec un redshift dans
l’intervalle 1.4 < z < 2.5 sous la ligne de de´marcation du crite`re. Cette incomple´tude pourrait
e´galement s’expliquer par les erreurs, certes faibles, sur les redshifts photome´triques. Ces
erreurs rendent un peu moins certaines les bornes de l’intervalle 1.4 < z < 2.5 et pourraient
donc affecter la comple´tude de la se´lection BzK.
Je remarque que 84% des sources MIPS a` plus haut redshift, 2.5 < z < 3, sont toujours
conside´re´es comme BzK (cf Fig. 5.3a). Cela sugge`re que le crite`re BzK peut eˆtre e´tendu a`
plus haut redshift sans perdre de sa validite´ et de son efficacite´.
Il est important de noter l’importance de la qualite´ des observations et notamment de
la profondeur en bande K pour la bonne validite´ du crite`re. En effet, le fait que le crite`re
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Figure 5.3 – Sur la gauche : Distribution en redshift des sources MIPS identifie´es par
les crite`res BzK (en rouge), BM/BX (en vert) et IRAC Peakers (en orange) compare´e a` la
distribution en redshift obtenue pour l’e´chantillon complet de sources COSMOS se´lectionne´es
telles que F24µm > 0.08 mJy (trait noir e´pais). Sur la droite : distribution des sources MIPS
ve´rifiant 1.4 < zphot < 2.5 dans le diagramme BzK. Les sources star-forming BzK (S-BzK)
sont identifie´es comme e´tant au dessus de la ligne solide diagonale.
BzK soit aussi efficace a` se´lectionner les sources 24 µm de mon e´chantillon vient surtout
de la grande profondeur des observations en optique et en proche-IR disponibles dans le
champ COSMOS. En effet, un nombre non ne´gligeable de sources 24 µm sont associe´es a`
des contreparties optiques tre`s faibles. Je montre a` la table 5.1.3 comment la profondeur
disponible en bande K pour les observations affecte la comple´tude du crite`re BzK. Si les
donne´es disponibles avaient e´te´ moins profondes en bande K, le nombre de sources MIPS
se´lectionne´es par le crite`re BzK aurait e´te´ largement plus faible. En effet, si je restreins mon
e´chantillon a` une magnitude en bande K a` Ks=22, Ks=22.5, et Ks=23, alors seulement 42%,
72% ou 89% des sources MIPS avec 1.4 < z < 2.5 auraient e´te´ se´lectionne´es par le crite`re
BzK. Or il est bien connu aujourd’hui que les sources lumineuses mais fortement enfouies
dans la poussie`re contribuent de manie`re non ne´gligeable a` la densite´ de formation stellaire
a` redshift z∼2 (Caputi et al. 2007; Rodighiero et al. 2010). Cet argument, combine´ avec les
re´sultats de la table 5.1.3, souligne le re´el besoin d’observations suffisamment profondes en
IR-proche, notamment quand le but est de sonder les populations de galaxies a` formation
d’e´toiles a` haut redshift a` l’aide du crite`re BzK.
Profondeur observations Ks = 22 Ks = 22.5 Ks = 23 Ks = 23.6
% sources 24 µm
se´lectionne´es BzK avec 1.5 < z < 2.8 42 72 89 92
Table 5.1 – Importance de la profondeur des observations en bande K pour une grande
efficacite´ du crite`re BzK.
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Pour conclure cette sous-section, je tiens a` rappeler que je n’ai pas re´ussi a` obtenir de
contrepartie optique dans le catalogue de Ilbert et al. (2009) pour 4% du tout premier
e´chantillon de sources 24 µm que j’ai de´crit au chapitre 4. Je n’ai donc aucune informa-
tion sur les couleurs et sur le redshift de ces 4% de sources. Ces sources n’ont pas pu eˆtre
associe´es a` une contrepartie optique du fait de leurs tre`s faibles magnitudes a` courtes lon-
gueurs d’ondes. J’en de´duis que ces galaxies se trouvent fort probablement a` des redshifts
z > 1. Si je suppose que ces galaxies se situent a` 1.4 < z < 2.5, alors elles repre´senteraient
14% de la population des sources MIPS de cet intervalle de redshift. Cela signifie que dans
l’hypothe`se ou` ces sources seraient bien dans l’intervalle de redshifts d’e´tude des BzK, la
fraction de sources MIPS se´lectionne´es par le crite`re BzK dans cet intervalle, diminuerait de
92% a` ∼ 78%.
5.2 Le crite`re BM/BX
5.2.1 Description du crite`re de Adelberger et al. (2004)
Un des premiers crite`res de “se´lection en couleur” a e´te´ propose´ par Steidel et al. (2003)
en utilisant les bandes Un, G et R pour se´lectionner des galaxies se trouvant dans le domaine
de redshift 3 < z < 4 graˆce a` la pre´sence de la discontinuite´ de Lyman dans leur distribution
spectrale d’e´nergie. Deux autres crite`res ont e´te´ propose´s par la suite pour se´lectionner des
galaxies a` plus bas redshift en utilisant les deux meˆme couleurs Un-G et G-R (Steidel et al.
2003; Adelberger et al. 2004) : le crite`re BM et le crite`re BX, qui se´lectionnent respectivement
les galaxies entre 1.4 ≤ z ≤ 2.1 et entre 1.9 ≤ z ≤ 2.7.
G−R ≥ −0.2
Un −G ≥ G−R− 0.1
G−R ≤ 0.2(Un −G) + 0.4
Un −G < G−R+ 0.2
(5.5)
G−R ≥ −0.2
Un −G ≥ G−R+ 0.2
G−R ≤ 0.2(Un −G) + 0.4
Un −G < G−R+ 1.0
(5.6)
La boˆıte de se´lection correspondant au crite`re BX (Eq. 5.6) est visible en vert a` la Fig.
5.4. Cette figure montre la validite´ du crite`re BX de Adelberger et al. (2004), soulignant que
la plupart de leurs sources avec 1.0 < z < 2.7 (i.e. les sources les plus fonce´es de la Fig. 5.4)
se situent bien dans le trape`ze vert.
Cependant, aux longueurs d’ondes utilise´es par ces se´lections, le champ COSMOS a e´te´
observe´ par le te´lescope CFH avec les filtres u∗, g+ et r+, qui diffe`rent de manie`re non
ne´gligeable des filtres utilise´s par Steidel et al. (2004). Je ne peux donc pas appliquer le crite`re
BM/BX directement a` mes donne´es. Il ne m’est e´galement pas possible d’appliquer de simples
corrections photome´triques aux filtres COSMOS pour se retrouver dans une configuration
similaire a` celle de l’e´tude de Steidel et al. (2004) comme j’ai pu le faire avec le crite`re BzK.
En effet la figure 5.5 montre le degre´ de de´ge´ne´rescence des couleurs des templates dans le
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Figure 5.4 – Distribution de sources avec redshifts spectroscopiques dans le diagramme
UnGR. Les donne´es pre´sente´es ici proviennent de diffe´rents releve´s dans le HDF-N (Hubble
Deep Field North). Le trape´zo¨ıde vert correspond au crite`re BX (Eq. 5.6) et se´lectionne les
galaxies avec 1.9 < z < 2.7. Les points les plus fonce´s de ce diagramme (i.e ce meˆme intervalle
de redshift 1.9 < z < 2.7) se situent bien en majorite´ dans cette boˆıte de se´lection. Tire´e de
Adelberger et al. (2004).
diagramme UnGR avec les bandes des filtres COSMOS. J’ai repre´sente´ en noir les boˆıtes de
se´lection BM (en bas dans le digramme) et BX (en haut dans le diagramme) de Adelberger
et al. (2004). La Fig. 5.5 montre l’e´volution en fonction du redshift des couleurs des templates
de galaxies de type spirales (Sa-Sb en rouge, Sc-Sd en vert et galaxie a` flambe´e de formation
d’e´toile ou starbursts SB en bleu) de Ilbert et al. (2009) dans le diagramme BM/BX. Les
losanges repre´sentent les templates aux redshifts z=1.4 et z=2.7 respectivement en bas et en
haut de la figure. A l’origine, la droite noire diagonale infe´rieure correspond, dans l’e´tude de
Adelberger et al. (2004), a` z∼1.4, la droite diagonale du milieu a` z∼2 et la droite diagonale
supe´rieure a` z∼2.7. Il est clair ici que les re´sultats obtenus avec les filtres COSMOS (i.e. les
losanges) ne sont pas du tout en accord avec le crite`re de Adelberger et al. (2004) (i.e. les
boˆıtes noires). Les templates diffe´rant beaucoup d’un type de galaxie a` un autre, il m’est
difficile de voir une tendance se de´gager pour modifier le´ge´rement les contours de la boite
de se´lection de sorte a` adapter ce crite`re au champ COSMOS. Je vais de´crire au paragraphe
suivant la me´thode adopte´e pour modifier au mieux ce crite`re.
5.2.2 Adaptation du crite`re BM/BX a` nos filtres
Grazian et al. (2007) ont propose´ une me´thode alternative pour utiliser la se´lection
BM/BX avec des filtres autres que ceux de Steidel et al. (2004), en faisant appel aux couleurs
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Figure 5.5 – Evolution des trace´s de galaxies Sa-Sb (rouge), Sc-Sd (vert) et de galaxies
Starbursts obtenues a` partir du code BC 03 (SB, bleu). Les symboles losanges repre´sentent
les redshifts z =1.4 et z= 2.7, qui sont les limites infe´rieures et supe´rieures de la boˆıte de
Adelberger et al. (2004).
u∗−VJ et VJ − i+. Une fois encore, les filtres COSMOS diffe`rent quelque peu de ceux utilise´s
dans l’e´tude de Grazian et al. (2007). J’ai par conse´quent duˆ adapter le crite`re propose´ par
Grazian et al. (2007) en regardant l’e´volution des trace´s de galaxies en fonction du redshift
dans le diagramme u∗VJ i+. J’ai regarde´ l’e´volution des deux templates les plus utilise´s par
Ilbert et al. (2009) pour de´terminer le redshift des sources du champ COSMOS dans le ca-
talogue optique. J’ai e´galement tenu compte de l’effet de l’extinction sur ces templates, en
autorisant une extinction allant de E(B − V ) = 0 jusqu’a` E(B − V ) = 0.2 selon la courbe
d’atte´nuation de Calzetti et al. (2000). Ces de´marches m’ont permis d’e´tablir un nouveau
crite`re comme je le montre a` la Fig. 5.6. Les croix repre´sentent, depuis le centre de la figure
vers l’exte´rieur, les redshifts z=0, 1, 1.5, 2, 2.8 et 3. La disposition des croix aux redshifts
z=1.5 et z=2.8 m’ont ammene´ a` de´finir les limites infe´rieures et supe´rieures de ma nouvelle
boˆıte u∗VJ i+ de la manie`re qui suit :
u∗ − VJ > 0.52(VJ − i+)− 0.1
u∗ − VJ < 2.5(VJ − i+) + 1.0
(5.7)
J’ai ensuite pu de´terminer les limites verticales de ce crite`re. J’ai choisis −0.25 pour la
limite infe´rieure en couleur VJ − i+. Il s’agit de la meˆme limite que celle adopte´e par Grazian
et al. (2007). On note cependant que cette coupure a peu d’importance, car tre`s peu de
sources sont plus bleues que cette limite. Et enfin, en ce qui concerne la limite supe´rieure
pour la couleur VJ − i+, on impose la coupure qui suit, de manie`re a` inclure les sources les
plus rouges de notre diagramme (i.e. E(B − V )=0.2mag) :




Figure 5.6 – Se´lection de galaxies dans l’intervalle 1.5 < z < 2.8 a` partir de leurs couleurs
u∗ − VJ et VJ − i+. Les trace´s de galaxies repre´sente´s par les courbes vertes et roses corres-
pondent l’e´volution en fonction du redshift des couleurs pre´dites par les templates de galaxies
a` formation d’e´toiles les plus utilise´s dans l’e´tude de Ilbert et al. (2009) pour de´terminer les
redshifts photome´triques du champ COSMOS. Les courbes en trait plein correspondent a` une
e´volution sans extinction. En revanche, les courbes en tirets et en pointille´s montrent l’effet
de l’extinction due a` la poussie`re pour respectivement E(B − V )= 0.1 et 0.2 en se basant
sur la loi de Calzetti et al. (2000). Les croix repre´sentent respectivement, depuis le centre du
diagramme vers l’exte´rieur, z=0, 1, 1.5, 2, 2.8 et 3. La boˆıte noire repre´sente les limites de
mon crite`re BM/BX modifie´. J’ai ajoute´ la distribution des sources se´lectionne´es en optique
du catalogue COSMOS se trouvant a` 1.5 < z < 2.8 (points noirs, que j’ai restreins pour
une plus grande clarte´ de la figure a` un e´chantillon avec une limite en bande i+ < 25 et
avec des erreurs sur la photome´trie infe´rieures a` 0.1mag sur les bandes u∗, VJ et i+). Cette
distribution de sources souligne le tre`s bon accord de ma se´lection BM/BX.
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u∗ − VJ < −12.5(VJ − i+) + 9.0 (5.8)
Tout comme l’avait souleve´ Adelberger et al. (2004), les trace´s de galaxie apparaissent
fortement de´ge´ne´re´s dans le diagramme u∗VJ i+ (voir aussi Fig. 5.6). En effet, ce nouveau
crite`re est fortement affecte´ par des contaminants a` bas redshifts. De plus, l’extinction influe
fortement l’e´volution des trace´s a` plus haut redshift. Il a donc fallu trouver un juste milieu
entre le nombre de contaminants a` bas redshifts que je cherche a` exclure et le nombre de
sources fortement affecte´es par l’extinction que je cherche a` se´lectionner, en sachant que
toutes ces sources se retrouvent dans la meˆme zone du diagramme BM/BX. C’est en gardant
cela a` l’esprit que j’ai e´tabli la limite supe´rieure de la nouvelle boˆıte BM/BX.
Pour ve´rifier la validite´ de mon crite`re, j’ai repre´sente´ sur la Fig. 5.6 les couleurs observe´es
pour les galaxies COSMOS avec z > 1, pour e´viter les contaminants a` bas redshifts (Capak
et al. 2007; Ilbert et al. 2009). Pour une plus grande clarte´ de la figure, j’ai choisi de ne
repre´senter que les sources avec i+ < 25 de manie`re a` minimiser la dispersion due aux erreurs
photome´triques. Comme observe´ avec les trace´s de galaxies, ce nouveau crite`re BM/BX est
bien adapte´ a` l’identification de sources optiquement se´lectionne´es a` 1.5 < z < 2.8. En effet,
sur 28 141 sources se´lectionne´es en bande i+ et satisfaisant i+ < 25 dans cet intervalle de
redshift, 24 826 sont se´lectionne´es par notre crite`re BM/BX, soit 88% de la population.
Une autre approche aurait e´te´ possible pour appliquer le crite`re BM/BX au champ COS-
MOS. J’aurai pu utiliser les meˆme couleurs qu’ Adelberger et al. (2004) en les exprimant
dans le champ COSMOS. Pour cela, il m’a fallu calculer pour chaque sources la magnitude
the´orique qu’elle aurait eu dans les filtres de l’e´tude de Adelberger et al. (2004). J’ai utilise´
le code Le Phare de Ste´phane Arnouts & Olivier Ilbert que je de´crirai plus en de´tails dans la
partie III de ce manuscrit. Il s’agit d’un ensemble de commandes fortran utilise´es pour ob-
tenir les redshifts photome´triques de sources par la me´thode du ”SED fitting”. La premie`re
e´tape de ce code permet de calculer, a` partir de bibliothe`ques de densite´ spectrale d’e´nergie
et de filtres correspondant aux bandes recherche´es, des magnitudes the´oriques. Une fois les
magnitudes the´oriques de mes sources COSMOS obtenues pour les filtres UN , G et R, j’ai ap-
plique´ le crite`re de Adelberger et al. (2004) a` mon e´chantillon. Je trouve alors que seulement
66% des sources COSMOS du catalogue optique de Ilbert et al. (2009) sont se´lectionne´es par
le crite`re BM/BX de Adelberger et al. (2004). Cette faible fraction de sources proprement
se´lectionne´es par cette me´thode est due a` un manque de contraintes des ces templates dans
le domaine UV. Ce genre d’e´tude base´e sur les crite`res “couleur-couleur” est beaucoup trop
de´pendant des templates utilise´s pour eˆtre facilement applicable a` d’autres e´chantillons que
celui a` partir duquel ils ont e´te´ construits.
Par conse´quent, je de´duis ici que la construction de mon propre crite`re (88% de sources
du catalogue optique sont se´lectionne´es) s’ave`re eˆtre un moyen plus robuste pour se´lectionner
des sources a` 1.5< z <2.8 et c’est par conse´quent l’approche que je de´cide de retenir pour la
suite de mon e´tude.
5.2.3 Les galaxies 24µm se´lectionne´es BM/BX
La distribution en redshift que j’ai montre´e a` la Fig. 5.3a re´ve`le que le crite`re BM/BX n’est
pas particulie`rement efficace pour se´lectionner les galaxies tre`s obscurcies par la poussie`re
dans le domaine de redshift 1.5 < z < 2.8 ou` il est cense´ eˆtre le plus efficace. Il est en effet le
moins performant des trois crite`res repre´sente´ a` la Fig. 5.3a pour se´lectionner des galaxies sur
l’ensemble de l’intervalle de redshift conside´re´. Sur les 7459 sources MIPS peuplant le domaine
1.5 < z < 2.8, seulement 3754 sont identifie´es par ce crite`re BM/BX, ce qui repre´sente ∼50%
de cette population.
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Figure 5.7 – Distribution des sources MIPS avec 1.5 < z < 2.8 dans le diagramme u∗VJ i∗.
La boˆıte rouge correspond a` mon crite`re BM/BX modifie´. 50% des sources se´lectionne´es a` 24
µm et avec 1.5 < z < 2.8 se trouvent en dehors de la boˆıte de se´lection a` cause des effets de
l’extinction par la poussie`re.
Pour comprendre ce nombre important de sources manque´es par ce crite`re, je repre´sente
a` la Fig. 5.7 la distribution de sources MIPS ve´rifiant 1.5 < z < 2.8 dans le diagramme
BM/BX. Cette figure montre qu’une large fraction de cette population se trouve en dehors
de la boˆıte BM/BX de´finie pre´ce´demment. Ces sources pre´sentent des couleurs beaucoup
plus rouges que celles observe´es dans les e´chantillons optiques et donc se´lectionne´es par ce
crite`re. Je compare les re´sultats obtenus en appliquant ce crite`re a` la population MIPS (cf
Fig. 5.7) et les re´sultats obtenus sur la population COSMOS se´lectionne´e en bande i+ (cf
Fig. 5.6). Si je me base sur l’e´volution des trace´s de galaxies que j’ai repre´sente´s a` la Fig.
5.6 dans le diagramme BM/BX, les sources MIPS qui se trouvent a` l’exte´rieur de la se´lection
BM/BX dans la partie droite du diagramme de la Fig. 5.7 pourraient eˆtre de deux natures.
Ces sources pourraient eˆtre des contaminants a` bas redshifts ou bien encore des sources
dans l’intervalle de redshift 1.5 < z < 2.8 mais avec des extinctions E(B − V ) > 0.2. La
premie`re explication est a` exclure. En effet, pour minimiser la contamination des sources
a` bas redshifts, j’impose une se´lection des sources avec un redshift z >1. Etant donne´ la
faible fraction d’erreur catastrophique dans la de´termination des redshifts photome´triques
des sources du champ COSMOS (Ilbert et al. 2009; Le Floc’h et al. 2009), il est donc peu
probable que ma se´lection de sources BM/BX subisse une pollution due a` des galaxies locales.
Ce re´sultat est d’ailleurs confirme´ par la distribution en redshift des sources BM/BX montre´e
a` la Fig. 5.3a. Par conse´quent, les sources en dehors de la se´lection BM/BX a` la Fig. 5.7
sont bien situe´e dans l’intervalle de redshift 1.5 < z < 2.8 mais fortement affecte´e par
l’extinction. Ce re´sultat n’est pas surprenant puisque les observations en IR-moyen favorisent
naturellement les objets enfouis dans la poussie`re.
Je conclus ici que la se´lection BM/BX est fortement biaise´e en faveur des sources brillantes
en UV pre´sentant peu ou pas d’extinction (E(B − V ) < 0.2). Cette se´lection n’est donc pas
adapte´e aux observations en IR-moyen, manquant une large fraction de la population a` z∼2.
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5.3 La se´lection des ”IRAC Peakers”
5.3.1 Description et analyse du crite`re de Huang et al. (2004)
Huang et al. (2004) utilisent les bandes IRAC pour se´lectionner les galaxies dans l’inter-
valle de redshift 1.5 < z < 3. En se basant sur le mode`le de SED de la galaxie a` flambe´e de
formation d’e´toiles M82, ils de´finissent le crite`re de se´lection suivant :
0 < [3.6]− [4.5] < 0.4 (5.9)
−0.7 < [3.6]− [8.0] < 0.5 (5.10)
Ce crite`re s’ave`re efficace pour se´lectionner les galaxies massives et domine´es par la forma-
tion stellaire. En effet, il existe une signature spectrale a` 1.6 µm caracte´ristique de la pre´sence
de populations stellaires e´volue´es. A cette longueur d’onde, l’opacite´ de l’ion H− pre´sente un
minimum, ce qui se traduit par un maximum dans la SED des e´toiles froides. Par conse´quent ,
les SEDs des populations stellaires qui contiennent ses e´toiles froides en nombre conside´rable
pre´sentent cette meˆme empreinte spectrale caracte´ristique. Sawicki (2002) montre que cette
empreinte est visible pour toutes les populations stellaires excepte´es les plus jeunes, qui
pre´sentent alors un spectre en loi de puissance domine´ par les e´toiles jeunes, massives et tre`s
chaudes. Cette empreinte est donc pre´sente dans la SED des galaxies a` formation d’e´toiles et
se trouve eˆtre un estimateur robuste de redshifts photome´triques. Le crite`re de Huang et al.
(2004) s’appuie justement sur la pre´sence de cette empreinte a` 1.6 µm dans la SED de leurs
galaxies. En effet, a` partir de z> 1.5, cette e´mission a` 1.6 µm entre dans les bandes IRAC a`
3.6 et 4.5 µm, rendant ainsi la couleur [3.6]-[4.5] positive. A z>3, cette empreinte spectrale
entre dans la bande IRAC a` 8 µm, rendant cette fois ci la couleur [3.6]-[8.0] tre`s rouge, d’ou`
la limite impose´e a` l’Eq. 5.10.
Huang et al. (2004) analysent un e´chantillon spectroscopique de galaxies IRS ve´rifiant le
crite`re e´nonce´ aux e´quations 5.9 & 5.10. La Fig. 5.8 illustre leurs re´sultats (points rouges). Ils
comparent leurs sources avec d’autres e´chantillons, comme les e´chantillons d’objets pre´sentant
des rapports de flux 24 µm /optique extreˆmes (Houck et al. 2005; Yan et al. 2005). Ces sources
(triangles bleus et losanges verts respectivement) ont des couleurs [3.6]-[8.0] tre`s rouges et se
trouvent majoritairement en dehors de la boˆıte de se´lection de Huang et al. (2004). En effet,
ces sources sont domine´es par des AGNs comme le montrent leurs spectres en loi de puissance
et sans pre´sence de raies de PAHs. Une dernie`re e´tude est ajoute´e sur la Fig. 5.8. Il s’agit de
celle de Weedman et al. (2006). Cette e´tude vise a` se´parer un e´chantillon de galaxies domine´es
par la formation d’e´toiles a` z∼2 en se basant sur l’empreinte spectrale a` 1.6 µm dont je parlais
pre´ce´demment. Il s’agit des rectangles bleus de la Fig. 5.8. Leurs re´sultats sont cohe´rents avec
ceux de Huang et al. (2004) bien que pre´sentant des couleurs quelque peu plus rouges. Les
objets de l’e´chantillon de Weedman et al. (2006) ont e´te´ confirme´s spectroscopiquement et
pre´sentent de fortes signatures de PAHs. Ces re´sultats indiquent que le crite`re de Huang et al.
(2004) de´finissant la boˆıte visible a` la Fig. 5.8 est fortement biaise´ en faveur des galaxies a`
flambe´e de formation d’e´toiles et semblent e´galement rejeter les sources dont la SED est
domine´e par la pre´sence d’un AGN enfoui. Ces re´sultats sont confirme´s a` la Fig. 5.9 tire´e de
l’e´tude de Huang et al. (2004) ou` ils montrent le meilleur ajustement possible de SED pour
leur e´chantillon de sources satisfaisant leur crite`re. Il est clair sur cette figure que les SEDs de
leurs sources pre´sentent un maximum dans les bandes IR-proche, maximum caracte´ristique
de la formation stellaire.
5.3 La se´lection des ”IRAC Peakers” 65
186 HUANG ET AL. Vol. 700
Table 1
IRS Observation Parameters
Nicknamea EGSIRACb R.A. Decl. F (24 µm) Cycles Exp Time
J2000 (mJy) (s)
EGS1 J142301.49+533222.4 14:23:01.50 +53:32:22.6 0.55 10 7314
EGS4 J142148.49+531534.5 14:21:48.49 +53:15:34.5 0.56 10 7314
EGS10 J141928.10+524342.1 14:19:28.09 +52:43:42.2 0.62 8 5851
EGS11 J141920.44+525037.7 14:19:17.44 +52:49:21.5 0.59 8 5851
EGS12 J141917.45+524921.5 14:19:20.45 +52:50:37.9 0.74 5 3657
EGS14 J141900.24+524948.3 14:19:00.27 +52:49:48.1 1.05 3 2194
EGS23 J141822.47+523937.7 14:18:22.48 +52:39:37.9 0.67 7 5120
EGS24 J141834.58+524505.9 14:18:34.55 +52:45:06.3 0.66 7 5120
EGS24ac J141836.77+524603.9 14:18:36.77 +52:46:03.9 0.66 7 5120
EGS26 J141746.22+523322.2 14:17:46.22 +52:33:22.4 0.49 11 8045
EGS_b2 J142219.81+531950.3 14:22:19.80 +53:19:50.4 0.62 8 5851
EGS_b6 J142102.68+530224.5 14:21:02.67 +53:02:24.8 0.72 6 4388
Notes. R.A. and decl. are the commanded telescope pointing coordinates. Telescope pointing was based on high accuracy peakup on
nearby 2MASS catalog objects with the blue peak-up array. Ramp duration was 120 s for all objects.
a Nicknames are the target names in the Spitzer archive and are used for convenience in this paper, but they are not official names and
should not be used as standalone source identifications.
b Source name from Barmby et al. (2008).
c Serendipitous source found in the slit while observing EGS24.
Figure 2. IRAC color–color diagram for EGS galaxies with F (24 µm) >
80 µJy. Small dots show all such galaxies; large red dots show galaxies in the
current IRS spectroscopic sample, which also requires F (24 µm) > 500 µJy.
The black box shows the IRAC color criteria, which should select objects at
z > 1.5. The one red dot outside the selection box is the serendipitous source
EGS24a. Objects from other IRS spectroscopic samples (Table 1) at z ∼ 2 are
plotted for comparison: the blue triangles and green diamonds denote “optically
invisible” sources (Houck et al. 2005; Yan et al. 2005). The blue squares denote
the luminous starbursts of Weedman et al. (2006b).
(A color version of this figure is available in the online journal.)
strong power-law continua, but weak or absent PAH emission
features (Houck et al. 2005; Yan et al. 2005). Weedman et al.
(2006b) selected AGN using similar criteria. They also selected
a separate SB-dominated sample at z ∼ 2 based on the stellar
1.6 µm emission bump. The exact criterion required the peak
flux density to be at either 4.5 µm or 5.8 µm, thus rejects low-
redshift galaxies and AGN with strong power-law SEDs. The
resulting sample is very similar to ours though overall a bit
redder (Figure 2). All objects in the Weedman et al. SB sample
show strong PAH emission features.
3. IRS SPECTROSCOPY
3.1. Observations and Data Reduction
IRS observations of this sample are part of the GTO program
for the Spitzer/IRAC instrument team (program ID: 30327).
Objects were observed only with the IRS Long-Slit Low-
Resolution first-order (LL1) mode, giving wavelength coverage
20 < λ< 38 µm with spectral resolution 60 ! λ/∆λ ! 120.
The wavelength coverage corresponds to 6 ! λ ! 13 µm in
the rest frame for galaxies at z ≈ 2. This wavelength range
includes strong PAH emission features at 7.7, 8.6, and 11.3
µm and silicate absorption from 8 to 13 µm (peaking near 9.7
µm). Detecting these features permits redshift measurement and
study of dust properties. Total exposure time for each target was
based on its 24 µm flux density. Mapping mode (Teplitz et al.
2007) was used to place each object at six positions spaced 24′′
apart along the 168′′ IRS slit. This not only gives more uniform
spectra for the target objects, rejecting cosmic rays and bad
pixels, but also increases sky coverage for possible serendipitous
objects around each target. Table 1 gives the target list and other
parameters for the observations. All data were processed with
the Spitzer Science Center pipeline, version 13.0. Extraction of
source spectra was done with both the SMART analysis package
(Higdon et al. 2004) and our customized software. Lack of IRS
coverage at λ ! 20 µm for this sample is compensated with
deep AKARI 15 µm imaging (M. Im et al. 2009, in preparation).
All objects except two outside the AKARI area are detected at
15 µm, providing measurement of the continua at rest-frame
∼6 µm for galaxies at z ≈ 2.
Figure 3 presents the IRS spectra. PAH emission features at
7.7 and 11.3 µm and silicate absorption peaking at 9.7 µm
are detected from 10 sources, indicating a narrow redshift
range of 1.6 < z < 2.1. The PAH emission features at 7.7
and 11.3 µm show pronounced variations in their profiles and
peak wavelengths. Both 7.7 and 11.3 µm PAH features have
at least two components (Peeters et al. 2002). For example,
the 7.7 µm PAH feature has a blue component at 7.6 µm and
Figure 5.8 – Diagramme “couleur-couleur” IRAC pour les galaxies de la re´gion EGS ve´rifiant
F24µm > 80 µJy (points noirs). Les points rouges correspondent a` l’e´chantillon spectrosco-
pique IRS de Huang et al. (2009) comprenant les galaxies ve´rifiant F24µm > 500 µJy. La
boˆıte noire correspond au crite`re de couleurs IRAC se´lectionnant les objets av c 1.5 < z < 3.
D’autres e´tudes sont montre´es sur cette figure pour comparaison : les sources “invisbl s en
optiques” de Houck et al. (2005) et de Yan et al. (2005) sont repre´sente´es respectivement
par les triangles bleus et les losanges verts. Les galaxies lumineuses a` flambe´e de formation
d’e´toiles de Weedman et al. (2006) sont repre´sente´es par des carre´s bleus. Tire´e de Huang
et al. (2009).
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Figure 7. Spectral energy distributions and morphologies for sample galaxies. Inset images are in negative grayscale and are 12′′ square. The red images come from
HST ACS data (filter F814W) if available; otherwise Subaru R. the black dots represent photometric data, and the blue line is the stellar population model (BC03) that
best fits each source. The red lines are the CE01 dust templates chosen to match the FIR luminosity of each source.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
commonly seen as counterparts to SMGs (Smail et al. 1999;
Frayer et al. 2004). The red optical–NIR colors, corresponding
to rest NUV−R for our sample, indicate either dust extinction
in these objects or high stellar mass. The stellar population
modeling in the next paragraph suggests that objects in our
sample have both heavy dust extinction and high stellar masses.
The heavy dust extinction does not seem to reconcile with
objects being detected in the ACS 606W and 814W bands,
which are the rest-frame 1800–2600Å for galaxies at z ∼ 2. The
irregular and clumpy morphologies in Figure 7 are highly non-
uniform dust extinction in the objects in our sample. Only two
objects are undetected in the deep ACS 814W image, probably
due to higher column density of dust in the compact stellar and
gas distribution.
4.1. Stellar Population and Mass in ULIRGs
Stellar population modeling provides a way of determining
physical parameters from the observational data, but it is very
difficult to model stellar populations in ULIRGs. Tacconi et al.
(2002) measured dynamical masses for a sample of local
ULIRGs with NIR spectroscopy and found stellar masses in
the range of 3 × 1010 M& < M∗ < 2.4 × 1011 M& with
a mean of 1.1 × 1011 M&. Their local sample has a mean
absolute K-band magnitude of MK = −25.8 after adopting a
dust correction ofAK = 0.7 mag. The IRAC 8µm flux densities
of this sample correspond to a similar K-band magnitude range
with 〈MK〉 =− 25.7 if the same dust correction is used. This
suggests a similar mass range for our sample, M∗ ∼ 1011 M&.
ULIRGs have a burst star formation history, very young
stellar populations, and non-uniform dust distribution, all of
which can introduce large uncertainties in modeling their stellar
populations. On the other hand, stellar masses are the most
robust property against variations in star formation history,
metallicities, and extinction law in modeling stellar population
(Fo¨rster Schreiber et al. 2004). We perform a stellar population
analysis on the present sample, mainly to measure their stellar
masses. We fit galaxy SEDs with Bruzual & Charlot et al. (2003,
hereafter BC03) stellar population models with a Salpeter IMF
and a constant SFR. Several groups (Shapley et al. 2001; van
Dokkum et al. 2004; Rigopoulou et al. 2006; Lai et al. 2007) have
argued that a constant SFR provides a reasonable description
Figure 5.9 – Distributions s ectral s d’e´nergie (SEDs) et morphologies de 6 sources de
l’e´chantillon de sources IRAC Peakers de Huang et al. (2009). Les points noirs de la SED
proviennent de donne´es photome´triques. Le trait bleu correspond au mode`le de population
stellair de Bruzu l and Charlot (2003) qui repre´sente au mieux la s urce. Le trait ouge
correspond au template de la librairie CE01 qui reproduit au mieux la luminosite´ dans la
sourc dans le FIR. Ces 6 exemples re´sentent bien le pic d’e´mission stellaire dans les bandes
IRAC que le crite`re est justement suppose´ se´lectionner. Tire´e de Huang et al. (2009).
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5.3.2 Les galaxies 24µm se´lectionne´es IRAC Peakers
Parmi les 7755 sources MIPS situe´es dans l’intervalle de redshift 1.5 < z < 3, 4942
sont se´lectionne´es en tant qu’IRAC Peakers. Cela repre´sente ∼64% de la population a` ces
redshifts. Ce crite`re semble donc plutoˆt bien adapte´ pour se´lectionner des galaxies distantes,
bien que moins efficace que le crite`re BzK. Ce manque d’efficacite´ n’est sans doute pas duˆ a`
l’effet de l’extinction par la poussie`re comme j’ai pu le montrer pour le crite`re BM/BX. En
effet, le crite`re de se´lection de Huang et al. (2004) est construit a` partir de donne´es prises
a` des longueurs d’onde plus grandes et donc moins sensibles aux effets de l’extinction. Une
explication envisageable s’appuie sur la me´thode de construction meˆme du crite`re. En effet,
la se´lection des IRAC Peakers a pour but de se´lectionner les sources pre´sentant un “bump”
stellaire a` 1.6 µm fortement prononce´. Cet argument rend ce crite`re particulie`rement se´lectif,
surtout si on pense qe les galaxies les plus obscurcies pre´sentent de SEDs tre`s diversifie´es dans
les bandes IR-proches, montrant les effets combine´s de l’e´mission stellaire et de l’e´mission de
la poussie`re chaude.
Figure 5.10 – Couleurs IRAC des sources MIPS dans l’intervalle de redshift 1.5 < z < 3.
La boˆıte rouge repre´sente le crite`re de se´lection des IRAC Peakers propose´ par Huang et al.
(2004). 64% des sources MIPS dans cet intervalle de redshift sont se´lectionne´es comme IRAC
Peakers.
Enfin, j’envisage une dernie`re explication possible pour rendre compte de ces 35% de
sources a` 1.5 < z < 3 mais qui ne sont pas se´lectionne´es comme IRAC Peakers. J’ai enleve´ les
AGNs les plus brillants de mon e´chantillon initial graˆce a` leur contrepartie dans le catalogue
de sources X du champ COSMOS (Salvato et al. 2009; Brusa et al. 2010) comme je l’ai
explique´ au chapitre 4. Cependant, je n’ai pas pu exclure la totalite´ de la contribution AGN
de mes sources 24 µm, puisque les sources les plus obscurcies de mon e´chantillon ont sans nul
doute une forte contribution d’un AGN enfoui non de´tecte´e en X. La SED de telles sources
serait alors caracte´rise´e par un continuum de poussie`re chaude, qui dominerait totalement
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l’e´mission stellaire de la galaxie lorsque l’AGN est suffisamment lumineux. Ces sources ne
seraient alors pas e´ligibles a` une se´lection par le crite`re des IRAC Peakers, pre´sentant des
couleurs IRAC beaucoup plus rouges que celles accepte´es par le crite`re. Cependant, il a e´te´
montre´ re´cemment (Jauzac et al. 2011) que la contribution AGN a` la population totale de
galaxies IR et au CIB est d’environ 20%. Par conse´quent, le fait que mon e´chantillon 24 µm
comporte sans doute une large fraction d’AGN enfouis n’explique pas totalement le fait que
∼35% des sources MIPS entre 1.5 < z < 3 soient manque´es par ce crite`re.
Je cherche ici a` caracte´riser ces sources manque´es. La Fig. 5.10 de´voile la re´partition
des sources MIPS dans l’intervalle de redshift 1.5 < z < 3 dans le digramme de Huang
et al. (2004). Les sources manque´es par ce crite`re peuvent eˆtre regroupe´es en deux cate´gories.
Les sources MIPS avec 1.5 < z < 3 pre´sentant une couleur [3.6]-[8.0] trop faible pour eˆtre
se´lectionne´es en tant qu’IRAC Peakers, ont une magnitude en bande i+ < 25. Ce n’est donc
pas a` cause d’une erreur importante sur le redshift photome´trique de ces sources qu’elles
sont manque´es par le crite`re. En revanche, ces sources pre´sentent une erreur supe´rieure a`
0.2 magnitude sur la photome´trie en IR-proche. La barre d’erreur repre´sente´e dans le coin
en bas a` droite de la Fig. 5.10 met d’ailleurs bien en e´vidence que la couleur [3.6]-[8.0] est
fortement affecte´e par les erreurs sur la photome´trie des sources. L’exce`s de sources rouges,
i.e. les sources MIPS dans ce meˆme intervalle de redshift mais se trouvant au-dessus de la
limite de se´lection des IRAC Peakers, correspond aux sources contamine´es par la pre´sence
d’un AGN enfoui.
Enfin, j’ai regarde´ l’allure des distributions spectrales d’e´nergie des sources 24 µm se´lectionne´es
par ce crite`re. S’il est vrai que la plupart de mes sources pre´sentent un pic d’e´mission stellaire
comme le trouve Huang et al. (2004) a` la Fig. 5.9, j’ai un nombre non ne´gligeable de ces
sources pre´sentant une SED en loi de puissance. Ces sources sont majoritairement localise´es
sous la limite horizontale supe´rieure du crite`re de Huang et al. (2004). Ce re´sultat indique que
la boˆıte du crite`re IRAC Peakers est sans doute trop grande pour se restreindre uniquement
aux galaxies domine´es par la formation stellaire.
Chapitre6
Sources MIPS optiquement faibles a`
z∼2
Dans l’analyse mene´e au cours du chapitre pre´ce´dent, j’ai remarque´ qu’une fraction non
ne´gligeable de galaxies se´lectionne´es en IR moyen et se trouvant a` haut redshift sont fortement
affecte´es par l’extinction de la poussie`re et peuvent par conse´quent eˆtre manque´es lorsque sont
utilise´es des techniques de se´lection se basant uniquement sur des couleurs UV. Certaines de
ces galaxies peuvent e´galement eˆtre associe´es avec des contreparties optiques beaucoup plus
faibles que les magnitudes limites habituelles des grands releve´s de l’Univers distant mene´s
dans le visible (e.g., I ∼ 25mag AB, Houck et al. 2005; Yan et al. 2005; Le Floc’h et al.
2009). Etant donne´es les couleurs extreˆmes IR-optique dues a` ces tre`s faibles magnitudes aux
longueurs d’onde du visible, des crite`res de se´lection ont e´te´ e´labore´s a` partir de rapport de
flux IR-moyen/optique dans le but de se´lectionner des galaxies enfouies dans la poussie`re mais
formant des e´toiles a` des redshifts z > 1. Cependant, la pertinence de telles se´lections ainsi
que la contribution des galaxies se´lectionne´es par de telles me´thodes a` la population globale
de galaxies a` haut redshift ont e´te´ encore tre`s peu explore´es. Je me propose ici d’e´tudier
les caracte´risques physiques des galaxies se´lectionne´es par le crite`re propose´ par Dey et al.
(2008), base´ sur le rapport de flux entre le 24µm et la bande optique R.
6.1 Description du crite`re de Dey et al. (2008)
A partir des observations du champ Bootes obtenu par le NOAO Deep Wide-Field Survey
(NDWFS) avec le satellite Spitzer, Dey et al. (2008) ont analyse´ la population de sources
24µm avec un flux supe´rieur a` 0.3mJy (ce qui correspond a` la profondeur d’imagerie de MIPS
pour le champ Bootes). Ils ont de´fini le crite`re suivant permettant de se´lectionner des sources
enfouies dans la poussie`re a` haut-redshift, qu’ils appellent les “Dust-Obscured Galaxies” :
R− [24] ! 7.4 mag (AB)
F24µm > 300mJy
(6.1)
Dans l’e´quation pre´ce´dente, [24] est la magnitude AB mesure´e dans la bande MIPS-24
µm (cf Annexe A pour plus de de´tails sur la magnitude AB).
A l’aide d’un suivi spectroscopique de leur e´chantillon, mene´ avec le spectrographe IRS
a` bord de Spitzer ainsi que des instruments LRIS/DEIMOS des te´lescopes Keck, Dey et al.
(2008) ont pu montrer que cette technique permettait une se´lection robuste de galaxies lumi-
neuses enfouies dans la poussie`re a` des redshifts de 1.5 < z < 3. La fraction de contaminants
a` bas redshift est, qui plus est, tre`s faible.
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6.2 Les galaxies 24 µm se´lectionne´es OFIR
Figure 6.1 – Distribution des couleurs r+− [24] des sources MIPS 24 µm en fonction de leur
redshift dans le champ COSMOS. Les galaxies se´lectionne´es comme optiquement faibles mais
brillantes en IR sont caracte´rise´es par des couleurs r+ − [24] plus rouge que la limite indique´
par la droite en pointille´. Ce crite`re se´lectionne bien les galaxies se trouvant a` 1.5 < z < 3.
Les erreurs statistiques sur la couleur r+ − [24] ont e´te´ calcule´ sur l’intervalle de redshift
qui m’inte´resse, a` savoir pour les sources MIPS avec 1.5 < z < 3. Cette erreur moyenne est
repre´sente´e dans le coin droit de la figure.
J’ai applique´ cette se´lection a` mon e´chantillon de galaxies MIPS en utilisant les obser-
vations du champ COSMOS dans la bande r+. Au vu de la profondeur de mon e´chantillon,
j’ai e´tendu l’e´tude de Dey et al. (2008) a` un flux limite de F24µm=0.08mJy, dans le but
de couvrir une gamme plus grande de luminosite´ IR. Ayant modifie´ le crite`re de Dey et al.
(2008), je n’utiliserai pas le terme de “Dust Obscured Galaxies” pour faire re´fe´rence aux
galaxies satisfaisant leur crite`re. En effet, je n’utilise que la premie`re partie de l’Eq. 6.1 pour
se´lectionner les sources brillantes en IR mais optiquement faibles. Dans la suite de ce ma-
nuscrit, j’appellerai ces galaxies ainsi se´lectionne´es les sources OFIR, qui vient de l’anglais
Optically Faint InfraRed-bright sources.
La Fig. 6.1 montre la distribution en couleur r+ − [24] des sources MIPS en fonction
de leur redshift, ce qui confirme le fait que la plupart des galaxies satisfaisant le crite`re de
Dey et al. (2008) (zone bleue sur la Fig. 6.1) sont bien situe´es dans le domaine de redshift
1.5 < z < 3. Sur les Fig. 6.2, je montre les distributions en redshift correspondantes obtenues
respectivement pour F24µm > 0.08mJy (Fig. 6.2 du haut) et F24µm > 0.3mJy (Fig. 6.2du bas)
et compare´es a` la distribution de l’e´chantillon total de sources COSMOS-MIPS avec la meˆme
limite en flux. Les sources OFIR repre´sentent seulement 30% (2 350 sources sur un total de
7 755 sources) de la population de galaxies MIPS avec F24µm > 0.08mJy et 1.5 < z < 3.
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Figure 6.2 – Haut Ditribution en redshift des galaxies optiquement faibles mais brillantes
en IR avec F24µm > 0.08mJy (histogramme plein bleu) compare´ a` la population MIPS
totale dans COSMOS (trait noir). Bas Distribution en redshift obtenues pour les sources
satisfaisant la condition F24µm > 0.3mJy (meˆme de´finition des couleurs que pre´ce´demment)
La contribution relative des galaxies optiquement faibles mais brillantes en IR a` 1.5 < z < 3
augmentent avec la luminosite´ en IR-moyen (∼30% pour une coupure en flux a` 0.08 mJy et
∼60% pour une coupure en flux a` 0.3 mJy).
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En revanche, 60% des sources MIPS avec F24µm > 0.3mJy et 1.5 < z < 3 ve´rifient le
crite`re OFIR. Il est clair ici que ce crite`re est biaise´ vers les sources les plus brillantes de
mon e´chantillon. En effet, comme je le monterai a` nouveau au chapitre 7, leur contribution
augmente avec la luminosite´ en IR-moyen. Cela est e´galement visible sur la distribution en flux
24 µm des sources MIPS se´lectionne´es en tant que sources OFIR. Cette distribution indique
que le nombre de galaxies se´lectionne´es par ce crite`re augmente avec le flux. Ceci n’est pas
du a` un effet de se´lection mais traduit bien une caracte´ristique physique de ces sources que
je de´taillerai dans la suite de ce chapitre. En effet, meˆme au flux 24µm limite de 80µJy,
les observations COSMOS en bandes optiques sont suffisamment profondes pour permetttre
l’identification des galaxies aussi rouges que la limite du crite`re propose´ par Dey et al. (2008).
Cela signifie que les ∼5% de sources dont je n’ai pas re´ussi a` obtenir de contrepartie optiques
lors des cross-corre´lations entre le catalogue 24µm de de´part et les catalogues optiques et
proche-IR (cf chapitre 4) satisfont l’Eq. 6.1 du haut inde´pendemment de leur flux 24µm. Qui
plus est, ces couleurs rouges extreˆmes correspondent tre`s peu problablement a` des galaxies
se situant a` des redshifts z < 1 (comme l’indique la Fig. 6.1). Par conse´quent, la contribution
relative de ces galaxies se´lectionne´es a` 1.5 < z < 3 avec ce crite`re pourrait alors atteindre
∼45% a` F24µm > 0.08mJy (au lieu des 30% trouve´s pre´ce´demment).
Comme vu pre´ce´demment, cette se´lection de galaxies a` haut redshift base´ sur des couleurs
MIR/optiques extreˆmement rouges est biase´e vers des sources obscurcies par la poussie`re tre`s
faibles en optique. Une fac¸on de s’en convaincre est de regarder la distribution en magnitude
r+ des sources MIPS et de la comparer avec celle des sources MIPS qui satisfont le crite`re
OFIR. Lorsque je travaille avec l’e´chantillon complet de sources MIPS avec 1.5 < z < 2.8, la
distribution en bande r+ de ces sources pique a` r+ ∼ 25mag , et seulement 21% de ces sources
ont une magnitude telle que r+ > 26. En revanche, 66% des sources MIPS se´lectionne´es par
le crite`re OFIR ont une magnitude en bande r+ supe´rieure a` 26mag.
Bien que ces sources ne repre´sentent pas une population dominante en terme de densite´
de sources, ce re´sultat souligne la contribution des galaxies lumineuses a` formation d’e´toiles a`
haut redshift et qui sont potentiellement manque´es par les grands releve´s optiques du fait de
extinction par la poussie`re. En effet, si je compare la distribution en extinction des sources
MIPS avec 1.5 < z < 2.8 et celle des sources MIPS et OFIR sur ce meˆme intervalle de redshift,
les sources OFIR sont clairement beaucoup plus affecte´es par l’absorption par la poussie`re.
65% de ces sources OFIR ont une extinction E(B − V ) ≥ 0.4, alors que ce pourcentage
chute a` 44% si je conside`re la population MIPS totale sur ce meˆme intervalle de redshift. Je
conclus ici que cette se´lection de sources brillantes en IR mais avec des contreparties faibles
en optique est fortement affecte´e par le rougissement des sources due a` la poussie`re.
6.3 Recouvrement entre les sources OFIR et les autres populations de notre
e´chantillon
Je cherche maintenant a` mieux comprendre les caracte´risques physiques de ces sources
OFIR, et pour cela je vais les comparer aux sources se´lectionne´es par les autres crite`res.
Dans ce but, je regarde le recouvrement entre les diffe´rents crite`res utilise´s et j’analyse
les diffe´rences physiques de mes sous-e´chantillons. Il est inte´ressant de noter que les sources
se´lectionne´es par ce crite`re OFIR diffe`rent radicalement des sources identifie´es par le crite`re
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Figure 6.3 – Distribution des sources 24 µm se´lectionne´es comme optiquement faibles mais
brillantes en IR (points bleus) et des sources 24 µm se´lectionne´es par le crite`re BM/BX
(points verts) dans le diagramme BzK. Ne sont repre´sente´es ici que les sources a` redshift
1.5 < z < 2.8. Les sources satisfaisant aux deux crite`res sont indique´es en rose. Les sources
OFI sont caracte´rise´es par des couleurs plus rouges, effet du a` l’extinction par la poussie`re
qui affecte ces sources. La fle`che rouge repre´sente le vecteur d’extinction moyen pour 0¡E(B-
V)¡0.5 et donne´ par l’e´volution en fonction de l’extinction de templates dans ce digramme
BzK.














































Figure 6.4 – Recouvrement entre les populations de sources 24 µm avec F24µm > 0.08mJy et
avec l’intervalle de redshift 1.5 < z < 2.8. Les pourcentages e´crits en couleurs et en caracte`re
gras correspondent au nombre total de sources se´letionne´es par le crite`re en question, et les
pourcentages en italiques correspondent au recouvrement entre les populations. Gauche :
Recouvrement entre les sources BzK, BM/BX et optiquement faibles mais brillantes en IR.
Droite : recouvrement entre les sources BzK, optiquement faibles mais brillantes en IR et
les IRAC Peakers.
BM/BX. Ce dernier s’ave`re par ailleurs fortement biaise´ contre les galaxies a` haut redshift
tre`s obscurcies. La Fig. 6.3 me permet de comparer dans un diagramme BzK la distribu-
tion des sources Optiquement Faibles mais Brillantes en IR avec la distribution des sources
se´lectionne´es par mon crite`re BM/BX adapte´ aux filtres COSMOS. Le recouvrement entre
ces deux sous-e´chantillons est relativement faible : en effet, seulement 8% des sources MIPS
avec 1.5 < z < 2.8 satisfont aux deux crite`res. De plus, sans grande surprise, les sources OFIR
sont caracte´rise´es par des couleurs optiques beaucoup plus rouges que les sources BM/BX.
Etant donne´ que ces deux sous e´chantillons ont des distributions en redshift tre`s similaires
(comparer les Figs 6.2a & 5.3a) et compte tenu de la direction du vecteur d’extinction dans
le diagramme BzK (Fig. 6.3), il est facile de conclure que le faible recouvrement entre ces
deux sous-populations vient du fait de l’extinction par la poussie`re : les sources BM/BX sont
tre`s peu obscurcies alors que les sources OFIR sont fortement e´teintes.
Un autre moyen d’analyser le recouvrement entre les diffe´rentes populations est de re-
garder la Fig. 6.4. En effet, sur cette dernie`re figure je montre de manie`re quantitative le
recouvrement entre les sources OFIR et les autres se´lections. Etant donne´ que le crite`re BzK
est efficace meˆme au dela` de l’intervalle de redshift 1.4 < z < 2.5 ou` il a e´te´ de´fini a` l’origine
(i.e. je peux appliquer le crite`re BzK jusqu’a` redshift z∼3, comme je l’ai montre´ a` la sec-
tion 5.1.3), j’e´tends la comparaison entre mes diffe´rents e´chantillons a` l’intervalle de redshift
1.5 < z < 2.8. Cet intervalle correspond en effet a` la plus large gamme de redshift commune
aux diffe´rents crite`res. Augmenter l’intervalle d’e´tude en redshift me permet de diminuer les
erreurs statistiques.
Je trouve ici que plus de la moitie´ de la population des sources OFIR est e´galement
se´lectionne´es par le crite`re des IRAC Peakers. Ceci signifie qu’une part importante des sources
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Figure 6.5 – Distribution des sources OFIR avec F24µm > 0.08mJy (en bleu), avec F24µm >
0.3mJy (en rose), et avec F24µm > 1mJy (en jaune) dans le diagramme “couleur-couleur”
IRAC. Les sources noires correspondent a` toutes les sources MIPS avec 1.5 < z < 3. La boˆıte
rouge correspond au crite`re de Huang et al. (2004).
MIPS pre´sentant des couleurs MIR-optique extreˆmes ont une distribution spectrale d’e´nergie
caracte´rise´e par la pre´sence d’un pic d’e´mission stellaire a` z∼2 µm qui correspond a` l’e´mission
des e´toiles vieilles. Je montre d’ailleurs a` la Fig. 6.5 la re´partition des sources OFIR avec
diffe´rentes coupures en flux dans le diagramme couleur IRAC. Les sources OFIR avec F24µm >
0.08mJy (en bleu) sont re´parties uniforme´ment dans le diagramme et se trouvent de manie`re
non ne´gligeable dans la boˆıte des IRAC Peakers. Cela souligne le fait que les sources OFIR,
dont j’ai e´tendu le crite`re a` bas flux, sont en partie des sources caracte´rise´es par de la formation
stellaire. Je montre e´galement les sources OFIR avec F24µm > 0.3mJy (en rose), et avec
F24µm > 1mJy (en jaune) dans le diagramme de la Fig. 6.5. Comme je l’ai de´taille´ au
chapitre 5, dans un tel diagramme, les sources caracte´rise´es par la pre´sence par un AGN
et dont la SED est caracte´rise´e par une loi de puissance se trouvent dans la partie droite
supe´rieure du digramme couleur IRAC, et donc au dessus de la boˆıte de Huang et al. (2004).
Je souligne ici que les sources OFIR les plus brillantes de mon e´chantillon sont a` l’exte´rieur
de la se´lection de Huang et al. (2004) et posse`dent sans doute un AGN enfoui. Cependant,
sur la Fig. 6.5, je remarque trois sources OFIR brillantes (F24µm > 1mJy) a` l’inte´rieur de la
se´lection de Huang et al. (2004). J’ai regarde´ la distribution spectrale d’e´nergie de ces sources.
Elles ne pre´sentent pas le pic d’e´mission stellaire sur lequel le crite`re de Huang et al. (2004)
se´lectionne les sources, mais elles ont bien une SED en loi de puissance, caracte´ristique de
la pre´sence d’un AGN. Je montre ici une nouvelle fois, comme je l’avais de´ja` mentionne´ au
chapitre 5, que la boˆıte de se´lection des IRAC Peakers est trop grande et que ce crite`re est
donc affecte´ par des contaminants pre´sentant des SEDs caracte´rise´ par une loi de puissance
(FIRAC1 < FIRAC2 < FIRAC3 < FIRAC4).
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Je m’inte´resserai plus en de´tails a` ces sources OFIR brillantes dans la Partie III de ce
manuscrit ou` j’analyserai leur nature a` l’aide des donne´es Herschel dans l’infrarouge lointain.
Chapitre7
Contribution des diffe´rentes sous
populations a` la fonction de luminosite´
a` 8µm et au SFR a` z∼2
Dans les chapitres pre´ce´dents, j’ai de´crit un certain nombre de techniques de se´lection en
couleur largement utilise´es pour identifier des galaxies se trouvant dans la tranche de redshifts
1.5 < z < 3 et j’ai quantifie´ leurs contributions respectives en nombre a` la population MIPS
a` haut redshift.
Je cherche a` e´tendre cette analyse en calculant les fonctions de luminosite´ a` la longueur
d’onde au repos de 8 µm des diffe´rents sous-e´chantillons de galaxies se´lectionne´s a` partir de
ces techniques dans le but de de´terminer leur contribution a` la densite´ de luminosite´ IR totale
de l’Univers ainsi qu’a` la densite´ de taux de formation d’e´toile a` z ∼ 2. Dans ce chapitre, je
de´cris les me´thodes utilise´es pour calculer les fonctions de luminosite´, que je noterai LF par la
suite pour Luminosity Function en anglais, a` 8 µm . Je calculerai aussi le taux de formation
d’e´toiles, note´e SFR de l’anglais Star Formation Rate en anglais. Je de´taille dans un second
temps la contribution de chaque sous-population vue aux chapitres 5 & 6 a` la densite´ totale de
formation d’e´toiles de l’Univers a` ces aˆges cosmiques. Je pourrai ainsi avoir une meilleure ide´e
de la nature des galaxies contribuant majoritairement a` l’assemblage en masse des galaxies
a` z∼2 et de ce fait avoir une vue d’ensemble de la formation et de l’e´volution des galaxies au
cours de l’histoire de l’Unviers.
7.1 Me´thodologie
7.1.1 Pourquoi utiliser le 8µm
Les fonctions de luminosite´s de mon e´tude sont calcule´es a` la longeur d’onde au repos
de 8µm. En effet, les distributions en redshift des sources se´lectionne´es avec les techniques
de´crites pre´ce´demment piquent principalement a` z∼2. Or a` ces redshifts, la mesure de la lumi-
nosite´ 8µm (L8µm) obtenue a` partir des flux 24µm est quasiment inde´pendante des templates
de SED choisi pour obtenir les k-corrections. Je peux donc calculer mes fonctions de lumino-
site´s a` z∼2 en appliquant un facteur de k-correction (cf chapitre 1) tre`s faible. L’utilisation
de la luminosite´ monochromatique a` 8µm pre´sente un autre avantage non ne´gligeable dans
le cadre de mon e´tude : la luminosite´ a` 8µm se corre`le tre`s bien avec la luminosite´ infrarouge
note´e LIR et par conse´quent avec le taux de formation d’e´toiles (Kennicutt 1998a).
En effet, la luminosite´ a` 8µm des galaxies a` formation d’e´toiles provient de l’e´mission
des mole´cules d’Hydrocarbures Polycycliques Aromatiques (PAH en anglais). Ces mole´cules
sont chauffe´es stochastiquement par le champ de radiation des populations d’e´toiles jeunes.
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Les deux raies de PAHs les plus proe´minentes du spectre de l’infrarouge moyen des galaxies
poussie`reuses sont celles a` 7.7µm et a` 8.8µm (e.g., Laurent et al. 2000; Dale et al. 2001;
Brandl et al. 2006; Smith et al. 2007). Il a e´te´ montre´ dans l’Univers local que la luminosite´
des PAHs corre`le tre`s bien avec le LIR total et par conse´quent avec le taux de formation
d’e´toiles (e.g., Roussel et al. 2001; Wu et al. 2005; Brandl et al. 2006; Calzetti et al. 2007;
Dı´az-Santos et al. 2008; Goto et al. 2011). Qui plus est, des observations re´centes de sources
distantes avec Spitzer et Herschel ont montre´ que cette corre´lation entre le 8µm et le LIR
restait valable jusqu’a` des redshifts plus e´leve´s comme au moins jusqu’a` z∼2 (Elbaz et al.
2011; Pope et al. 2008; Rigby et al. 2008; Bavouzet et al. 2008; Mene´ndez-Delmestre et al.
2009), ce qui sugge`re que l’e´mission a` 8µm est un plutoˆt bon traceur de l’activite´ de formation
stellaire et cela` meˆme dans les galaxies a` haut redshift.
Pour convertir les flux 24 µm des sources de l’e´chantillon MIPS en luminosite´ monochro-
matique a` 8 µm, j’ai utilise´ la bibliothe`que spectrale infrarouge de Chary and Elbaz (2001),
mentionne´e au chapitre 3. Dans cette bibliothe`que, les distributions spectrales d’e´nergie infra-
rouges de galaxies varient avec la luminosite´ infrarouge totale (LIR = L8−1000µm). Je pre´cise
une nouvelle fois que dans le cadre de mon analyse, les k-corrections de´pendent uniquement
de la forme de ces templates entre λ0 = 8µm et λ1 = 24µm/(1+z). Etant donne´ que je place
mon e´tude a` z∼2, les k-corrections de´pendent a` peine du choix des SEDs et ne de´pendent
pas des erreurs dues aux extrapolations des flux de l’IR moyen vers l’IR total (Elbaz et al.
2010). En fait, j’ai e´galement calcule´ les luminosite´s monochromatiques a` 8µm avec d’autres
bibliothe`ques spectrales (Dale and Helou 2002; Lagache et al. 2004; Rieke et al. 2008) et je
n’ai trouve´ aucune diffe´rence par rapport aux re´sultats obtenus avec Chary and Elbaz (2001).
7.1.2 La me´thode du Vmax : construction des fonctions de luminosite´s
A partir de ces luminosite´ 8µm j’ai calcule´ les fonction de luminosite´s (LF) associe´es a`
mes diffe´rents sous-e´chantillons sur l’intervalle de redshift 1.7 < z < 2.3 et j’ai compare´ ces
re´sultats a` la LF globale obtenue sur le meˆme intervalle de redshift mais avec l’e´chantillon
MIPS complet dans COSMOS comme on peut le voir sur la Fig 7.1. Ces fonctions de lu-
minosite´ ont e´te´ obtenues en utilisant la me´thode du Vmax (Schmidt 1968). L’avantage de
cette technique est qu’aucune hypothe`se sur la forme de la fonction de luminosite´ finale n’est
faite. De plus la LF est obtenue directement des observations. Je de´termine les intervalles de
redshifts sur lesquelles je vais calculer mes fonctions de luminosite´ de sorte qu’ils offrent une
statistique satisfaisante. Pour chaque objet je calcule le volume comobile maximum (1.2.2)
pour lequel cet objet peut eˆtre observe´ dans l’intervalle de redshift conside´re´, a` savoir ici
1.7 < z < 2.3. Ce volume correspond a` Vmax = Vzmax−Vzmin, ou` zmin est la limite infe´rieure
de mon intervalle en redshift (i.e. zmin = 1.7) et zmax la valeur la plus petite entre la limite
supe´rieure de mon intervalle en redshift (i.e. z = 2.3) et le redshift jusqu’auquel la source
peut eˆtre observe´e en sachant que le flux limite de mon e´tude est F24µm = 0.08mJy. Ce calcul
permet de corriger le calcul de mes fonctions de luminosite´ et cela n’interviendra que dans le
re´gime a` basse luminosite´.
Les incertitudes sur la de´riviation de ces LFs sont estime´es a` partir du bruit poissonnien
qui correspond au nombres de sources de´tecte´es dans chaque intervalle de luminosite´. Etant
donne´ que ce qui m’inte´resse ici est la comparaison de la contribution des diffe´rentes se´lections
en couleurs a` la LF totale en IR-moyen, je ne´glige tout autre effet qui pourrait affecter mon
calcul d’incertitutes, comme par exemple les erreurs sur les flux 24µm ou les erreurs dues a`
la variance cosmique.
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Figure 7.1 – Fonctions de luminosite´ a` 8µm des galaxies MIPS identifie´es entre 1.7 < z < 2.3
avec les techniques de se´lection couleur de´crites aux chapitres 5 & 6 (rouge : BzK ; vert :
BM/BX ; jaune : IRAC peakers ; bleu : sources OFIR) et compare´ a` la fonction de luminosite´ a`
8µm totale mesure´e dans le champ COSMOS (courbe noire). Pour comparaison, sont montre´s
les re´sultats de la litte´rature pour LF totale a` 8 µm et calcule´e a` z∼2 par Rodighiero et al.
(2010, losanges noirs) and Caputi et al. (2007, carre´s noirs). Les barres d’erreurs sont base´es
sur le bruit de Poisson.
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Je me contente dans cette section de de´crire la me´thode utilise´e pour obtenir les fonctions
de luminosite´ a` 8 µm des sources du champ COSMOS. J’analyserai mes re´sultats obtenus a`
la section 7.2.
7.1.3 Estimateur de Taux de formation d’e´toiles (SFR)
Pour pouvoir contraindre les mode`les the´oriques et mieux comprendre les me´canismes
responsables de la formation des galaxies, il est important de connaitre le taux de forma-
tion d’e´toiles de nos galaxies et d’en comprendre l’e´volution. A ce propos, e´tant donne´ que
l’e´mission en IR moyen des galaxies a` formation d’e´toiles provient de la poussie`re chauffe´e par
les photons des e´toiles jeunes, leur luminosite´ en IR moyen justement corre`le assez fortement
avec leur taux de formation d’e´toiles (e.g., Roussel et al. 2001; Fo¨rster Schreiber et al. 2004;
Wu et al. 2005). En l’occurence, les travaux de Calzetti et al. (2007) ainsi que Dı´az-Santos
et al. (2008) mettent ce phe´nome`ne en avant : ils ont analyse´ les proprie´te´s en IR-moyen
des re´gions HII d’un e´chantillon de sources a` formation d’e´toiles provenant de l’Univers local
et ont e´tabli une corre´lation significative avec une pente logarithmique d’environ 1 pour 1
entre la densite´ de luminosite´ a` 8µm (corrige´e de la contribution stellaire) et la luminosite´
de ces sources mesure´e a` partir de la raie d’e´mission Paα corrige´e de l’extinction. D’autres
e´tudes arrivent aux meˆmes conclusions. Par exemple, la combinaison des observations en IR-
moyen et en IR-lointain de l’Univers proche avec IRAS, ISO, Spitzer et AKARI a re´ve´le´
une e´troite corre´lation entre la luminosite´ L8µm et la luminosite´ IR totale des galaxies locales
(e.g., Bavouzet et al. 2008; Goto et al. 2011).
Je cherche maintenant a` calculer le taux de formation d’e´toiles de mes sources a` z∼2.
Comme je l’ai de´taille´ au paragraphe pre´ce´dent, il existe plusieurs me´thodes pour obtenir le
SFR d’une galaxie. Je vais de´tailler dans les paragraphes qui suivent les diffe´rentes me´thodes
retenues ici.
J’ai d’abord utilise´ la relation obtenue par Elbaz et al. (2011) entre L8µm et la luminosite´
IR totale. Cette relation est line´aire : LIR/L8µm ∼ 4.9±0.2 dex. Et en se re´fe´rant a` Kennicutt
(1998a) pour avoir la conversion standard entre LIR et le taux de formation d’e´toiles total, a`
savoir : SFR [M%yr−1] = 1.72× 10−10LIR[L%], on obtient finalement la relation suivante :
SFR(M% yr−1) = 8.4+4.9−3.1 × 10−10L8µm(L%) (7.1)
En comparant la relation 7.1 dans la gamme de luminosite´ sonde´e par les galaxies a` haut
redshift de mon e´chantillon (a` savoir, L8µm ∼ 1011 − 1012L%)), je retrouve globalement les
meˆmes valeurs de SFR pour mes sources que les SFR obtenus a` partir de la relation propose´e
dans l’Univers local par Goto et al. (2011) avec les calibrations de Kennicutt (1998a) :
SFR(M% yr−1) = (34± 9)× 10−10 × (L8µm/L%)0.94 (7.2)
J’ai ensuite calcule´ le SFR des galaxies du champ COSMOS en utilisant une deuxie`me
me´thode. Cette fois-ci, j’ai calcule´ le SFR des galaxies de mon e´chantillon 24µm COSMOS
a` partir de la relation de Calzetti et al. (2007). Pour appliquer cette relation, j’ai fait l’hy-
pothe`se d’un disque typique a` formation d’e´toiles et en prenant comme taille de diame`tre
2–5 kpc, diame`tre typique des galaxies de mon e´chantillon. Calzetti et al. (2007) utilisent
les luminosite´s Paα pour obtenir le taux de formation d’e´toiles des galaxies dans l’Univers
local. Et d’apre`s Osterbrock and Bochkarev (1989) et Alonso-Herrero et al. (2006), j’obtiens
finalement :
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SFR [M%yr−1] = 6.79× 10−41LPaα[erg s−1] (7.3)
L’Eq. 7.3 repose fortement sur l’hypothe`se faite sur la taille du disque. Je tiens cependant
a` faire remarquer que les incertitutes lie´es au choix de la taille de cette re´gion sont ne´gligeables
devant les incertitudes affectant le coefficient de corre´lation entre les densite´s de luminosite´s
Paα et 8µm (Calzetti et al. 2007; Dı´az-Santos et al. 2008, et aussi Alonso-Herrero et al. 2006).
Comme mentionne´ pre´ce´demment, cette relation est valable dans le cas de l’Univers local.
Cependant, l’ e´tude mene´e par Papovich et al. (2009) sur une galaxie submillime´trique subis-
sant l’effet d’une lentille gravitationnelle a` z ∼ 2.5 confirme cette relation et cela m’autorise
a` l’e´tendre a` des sources de l’Univers a` plus haut redshift. Une fois encore, les SFR obtenus
en utilisant cette me´thode sont cohe´rents avec les SFRs de mes sources obtenus par les deux
autres me´thodes de´crites ci-dessus.
En raison de ce bon accord entre les diffe´rentes relations cite´es pre´ce´demment pour calculer
le taux de formation d’e´toiles de mes sources 24µm, j’ai choisi de calculer le taux de formation
de mes sources a` partir de la relation 7.1, tout en ayant ve´rifie´ que les autres me´thodes
m’auraient conduites a` des re´sultats similaires.
A partir des quantite´s LIR et SFR obtenues, j’ai pu calculer les contributions des sources
MIPS se´lectionne´es par les diffe´rents crite`res discute´s pre´ce´demment (cf. chapitres 5 & 6) a` la
densite´ de luminosite´ IR de l’Univers ainsi qu’a` la densite´ de taux de formation d’e´toile dans
trois intervalles de redshifts : 1.5 < z < 1.9, 1.9 < z < 2.3 et 2.3 < z < 2.7. Le but de mon
e´tude est de quantifier la contribution des diffe´rents sous-e´chantillon de galaxies a` la densite´
de taux de formation d’e´toiles totale. Par conse´quent, je n’applique aucune extrapolation
aux populations de sources MIPS a` la partie peu lumineuse de la fonction de luminosite´. Les
fonctions de luminosite´s et les densite´s de taux de formation d’e´toiles que je pre´sente aux Fig.
7.1 & 7.2 sont calcule´s jusqu’au flux 24 µm limite de mon e´tude, i.e. F24µm = 0.08mJy. La
Fig. 7.2 montre l’e´volution avec le redshift du taux de formation d’e´toiles des sources 24 µm
de mon e´chantillon COSMOS. Je montre e´galement les re´sultats de la litte´rature, a` savoir
l’e´volution de la densite´ de luminosite´ IR totale obtenue par Rodighiero et al. (2010) jusqu’a`
z ∼ 2.5 (en rose) ainsi que l’histoire de la formation stellaire a` tout aˆge cosmique de´rive´e par
Hopkins and Beacom (2006) (en violet).
Les 1306 sources dont je n’ai pas obtenues les contreparties optiques lors des deux cross-
corre´lations de´taille´es au chapitre 4 ne sont bien e´videmment pas prises en compte pour ce
calul de ρIR. De plus, lorsque je calcule la densite´ de luminosite´ totale de mon e´chantillon
24µm, il ne s’agit bien sur que de la densite´ comobile de luminosite´ IR des sources au dela`
du flux limite de notre e´tude (F24µm = 0.08mJy). Il faut donc eˆtre prudent en comparant les
e´tudes de Hopkins and Beacom (2006) et de Rodighiero et al. (2010) a` mes re´sultats obtenus
pour F24µm > 0.08mJy.
Je discuterai de la contribution de chaque sous-population de galaxie a` la densite´ du taux
de formation d’e´toile a` la section suivante.
7.2 Analyse des re´sultats
7.2.1 Contributions a` la fonction de luminosite´ IR
A la section pre´ce´dente, la Fig. 7.1 montre les fonctions de luminosite´ associe´es aux sources
MIPS identifie´es avec les quatre crite`res de se´lection de´taille´s dans les chapitres 5 & 6, et
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Figure 7.2 – Densite´ comobile de luminosite´ infrarouge totale produite a` respectivement
1.5 < z < 1.9, 1.9 < z < 2.3 et 2.3 < z < 2.7 par les sources 24µm avec F24µm > 0.08mJy
(triangles noirs), compare´ a` la contribution des sources 24µm identifie´es avec les techniques
de se´lection couleurs de´crites au chapitre 5 (rouge : BzK ; vert : BM/BX ; jaune : IRAC
peakers ; bleu : galaxies optiquement faibles mais brillantes en IR avec identification de photo-
z). Dans le cas des e´chantillons de galaxies ou` l’e´mission MIPS 24µm est produite de manie`re
pre´ponde´rante par la formation stellaire (i.e., sources BzK et BM/BX, IRAC peakers), la
densite´ comobile de luminosite´ IR peut eˆtre lue comme densite´ de formation d’e´toiles (axe
vertical gauche) en supposant ave´re´e la conversion de Kennicutt (1998a). Pour comparaison
avec des e´tudes de pre´de´cesseurs, l’e´volution de la densite´ comobile de luminosite´ IR calcule´
par Rodighiero et al. (2010) jusqu’a` z∼2 est repre´sente´e par la zone rose claire. L’e´volution
de la densite´ de formation d’e´toiles de l’Univers obtenue par Hopkins and Beacom (2006) est
repre´sente´e elle par la zone plus sombre (en violet). L’ erreur typique affectant nos mesures
est repre´sente´ par la ligne verticale dans le coin haut gauche de la figure.
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Figure 7.3 – Fraction de galaxies se´lectionne´es par chacun des crite`res en fonction de la
luminosite´ L8µm et dans l’intervalle de redshift 1.5 < z < 2.8. J’ai utilise´ ici le meˆme code
couleur que pour la Fig. 7.1.
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compare´es avec la fonction de luminosite´ total a` 8µm observe´e a` 1.7 < z < 2.3 dans le
champ COSMOS. Cette dernie`re quantite´ est elle meˆme compare´e aux LFs a` 8µm obtenues
par Caputi et al. (2007) et Rodighiero et al. (2010) a` partir des e´tudes GOODS et SWIRE,
avec lesquelles je trouve un plutoˆt bon accord, compte tenu du fait que mon e´tude concerne
uniquement les galaxies du champ COSMOS avec F24µm > 0.08mJy.
Je cherche ici a` quantifier et analyser la contribution des diffe´rentes sous-populations a`
cette LF. Mis a` part le cas des sources optiquement faibles mais brillantes en IR, mon e´tude
semble mettre en e´vidence que la fraction de galaxies MIPS a` haut redshift se´lectionne´es par
les crite`res BzK, BM/BX et IRAC peaker ne de´pend pas de la luminosite´ a` 8µm. Il n’est
cependant pas facile de quantifier la contribution de chaque se´lection sur cette Fig. 7.1. C’est
pourquoi j’ai regarde´ l’e´volution de ces fractions en nombre par rapport a` la luminosite´ L8µm
comme le montre la Fig. 7.3. Pour avoir une meilleure statistique et donc obtenir une analyse
plus fine, j’ai augmente´ la taille de l’intervalle de redshift de l’e´tude, passant de 1.7 < z < 2.3
pour le calcul des LF a` 1.5 < z < 2.8 pour e´tudier l’e´volution de ces fractions en nombre.
L’intervalle de redshift 1.5 < z < 2.8 n’a pas e´te´ pris au hasard : il correspond au plus
grand intervalle de redshift commun aux quatre se´lections e´tudie´es, comme je l’ai explique´ au
chapitre 6. Sur cette Fig. 7.3, on voit a` nouveau que les fractions de sources MIPS se´lectionne´es
en tant que sources BzK, BM/BX ou en tant que IRAC peakers sont quasi-constantes sur
l’intervalle de luminosite´ 8 µm que sondent les observations MIPS 24 µm.
Je remarque ici que les diffe´rentes populations contribuent a` la fonction de luminosite´
avec des fractions semblables a` leur contribution en nombre a` la quantite´ de sources total 24
µm dans les intervalles de redshift concerne´s. Je retrouve en effet sur la Fig. 7.3 les meˆmes
pourcentages que ceux calcule´s aux chapitres 5 & 6.
Je souligne l’absence de corre´lation entre L8µm et la fraction de sources BzK ou IRAC
Peaker. En revanche, je vais expliquer plus en de´tails les re´sultats portant sur l’absence
d’e´volution de la fraction de sources BM/BX avec L8µm. En effet, a` la section 5.2.3, j’ai
attribue´ l’incomple´tude de la se´lection BM/BX a` l’effet de l’extinction par la poussie`re. Or
l’extinction augmente avec la luminosite´ 8 µm. Je m’attendrais alors a` voir une variation de
la fraction de sources se´lectionne´es BM/BX avec la luminosite´ a` 8 µm. En effet, connaissant
le rapport qui existe entre la luminosite´ bolome´trique d’une galaxie et sa luminosite´ calcule´e
en IR et UV (e.g., Bell 2003), une corre´lation est attendue entre la luminosite´ a` 8 µm et
l’extinction, et donc avec la fraction de sources MIPS a` haut redshift manque´es par le crite`re
BM/BX.
Cependant, pour les galaxies les plus lumineuses, l’exce`s de LIR par rapport a` LUV ne
corre`le plus avec l’extinction par la poussie`re (e.g., Goldader et al. 2002; Reddy et al. 2006).
Et par conse´quent, le rougissement de la lumie`re optique ne corre`le plus avec l’extinction. Cet
effet peut se comprendre si par exemple, on conside`re que l’e´mission UV/optique provient
des re´gions e´tendues de formation d’e´toiles ou` les grains de poussie`re suivent une distribution
ordonne´e ”en grumeaux” (les fameux ”clumps” en anglais) alors que pendant ce temps la`, la
lumie`re IR provient essentiellement de re´gions tre`s compactes et optiquement e´paisses proche
du centre des galaxies.
De plus, la Fig. 7.1 rappelle bien que les observations MIPS en infrarouge moyen ne sont
sensibles qu’a` la partie la brillante de la LF des galaxies a` haut redshift. Cela signifie que dans
le cadre de mon e´tude, les sources MIPS sont dans le re´gime de luminosite´ ou` l’extinction
E(B−V ) ne corre`le plus directement avec leur luminosite´ infrarouge. Je sonde une gamme de
luminosite´s trop e´leve´e pour pouvoir voir une e´volution du nombre de sources se´lectionne´es
BM/BX avec la luminosite´ a` 8 µm.
A l’oppose´ de ces trois se´lections UV/optiques, la Fig. 7.3 montre que la fraction de
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sources OFIR augmente avec la luminosite´ IR. Ce re´sultat est sans grande surprise si on
se reme´more l’analyse apporte´e au paragraphe 6.2 ou` je montrais une nette e´volution de la
fraction de sources se´lectionne´es en tant que sources OFIR avec le flux 24µm, visible a` partir
de la comparaison des distributions en redshifts au limites en flux a` F24µm > 0.08mJy et
F24µm > 0.3mJy (cf Fig. 6.2). En effet, comme je l’ai discute´e au chapitre 6, cette se´lection
est biaise´e vers des galaxies fortement obscurcies. En faisant l’hypothe`se que l’extinction par
la poussie`re corre`le avec le rapport flux 24µm/ flux optique des galaxies a` z∼2, cela pourrait
alors illustrer l’e´volution de la contribution de ces sources OFIR avec la luminosite´.
De plus, cette e´volution pourrait en partie provenir de la contribution croissante d’AGN
obscurcis a` la fonction de luminosite´ en IR-moyen en fonction de leur flux 24µm (e.g., Brand
et al. 2006; Mene´ndez-Delmestre et al. 2009). Cette contribution croissante augmenterait leur
e´mission en IR-moyen par rapport a` leur e´mission en bande optique, ce qui se traduirait alors
par des couleurs r+ − [24] plus rouges.
7.2.2 Implications sur l’e´volution de la densite´ de formation d’e´toiles de l’Univers
En gardant a` l’esprit que mes re´sultats de la Fig. 7.2 ne prennent pas en compte la
contribution des galaxies sous le seuil limite de F24µm = 0.08mJy, je peux de´duire de cette
figure que les galaxies domine´es par la formation stellaire de´tecte´e a` 24µm dans le champ
COSMOS contribuent pour une part non ne´gligeable a` la densite´ comobile de luminosite´
infrarouge a` z∼2, en accord avec ce qui a e´te´ trouve´ par le passe´ (e.g., Caputi et al. 2007;
Rodighiero et al. 2010). Il en re´sulte alors que l’incomple´tude affectant les diffe´rentes se´lections
en couleur de´crites pre´ce´demment peut s’ave´rer eˆtre un biais non ne´gligeable lorsque l’on
raisonne en terme de vision globale au sujet de la formation et de l’e´volution des galaxies.
En ce qui concerne la se´lection des BM/BX, ces sources ne contribuent qu’a` hauteur
de 50% au taux de formation d’e´toiles dans les galaxies de mon e´chantillon a` z∼2 avec
F24µm > 0.08mJy. De manie`re similaire aux autres crite`res de se´lection, cette fraction est
quasi-constante sur l’intervalle de redshift 1.5 < z < 2.8. Dans le cas du crite`re BM/BX,
j’avais attribue´ cette incomple´tude a` l’effet de l’extinction par la poussie`re. Etant donne´ que
l’extinction lie´e a` la poussie`re diminue de manie`re globale lorsque la luminosite´ bolome´trique
de´croˆıt (Reddy et al. 2006), les biais affectant la se´lection des BM/BX auraient e´te´ moindres
si j’avais utilise´ une se´lection 24µm plus profonde. Il est inte´ressant de noter ici qu’un re´sultat
similaire a e´te´ obtenue totalement inde´pendemment par Guo and White (2009), basant leur
e´tude sur une approche semi-analytique et utilisant la dernie`re version en date des Millenium
Simulations (Springel et al. 2005). Selon leur mode`le, ils ont trouve´ qu’une importante frac-
tion de la densite´ de formation d’e´toiles de l’Univers a` z∼2 provient de galaxies trop fortement
obscurcies pour eˆtre se´lectionne´es par le crite`re BM/BX. En principe, il est possible d’ap-
pliquer des corrections pour corriger de ces incomple´tudes et rendre compte de la diffe´rence
entre les proprie´te´s des galaxies satisfaisant ces crite`res et les proprie´te´s caracte´risant la po-
pulation globale de sources a` formation stellaire aux redshifts conside´re´s (e.g., Reddy et al.
2008). Cependant, mes re´sultats, ainsi que ceux de Guo and White (2009), soulignent le
fait qu’une forte extrapolation serait alors requise pour prendre en compte la contribution
non ne´gligeable des galaxies lumineuses enfouies dans la poussie`re a` la densite´ de formation
d’e´toiles a` z∼2. Pour pouvoir estimer la totalite´ de la formation d’e´toiles a` partir d’un crite`re
comme celui des BM/BX, il faudrait appliquer un facteur d’extrapolation de l’ordre de 2. En
effet, 50% des sources avec L8µm > 1011.1L% sont manque´es par ce crite`re, ce qui correspond
a` des sources formant activement des e´toiles, de l’ordre de SFR > 100M%yr−1, en appliquant
les conversions entre L8µm et SFR.
Dans ce paragraphe, j’analyse les contribution des se´lections IRAC Peakers et des sources
OFIR au taux de formation d’e´toiles a` z∼2. De par la construction du crite`re des IRAC
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Peakers, cette se´lection identifie les galaxies caracte´rise´es par la pre´sence prononce´e d’un pic
d’e´mission stellaire. Et de ce fait, ce crite`re ne pre´tend pas offrir une vue comple`te de la
contribution totale des sources massives a` formation stellaire par rapport a` l’e´volution de la
masse stellaire a` haut redshift. C’est d’ailleurs ce que je trouve puisque plus de ∼30% de la
densite´ de luminosite´ a` 8µm situe´e a` la partie la plus brillante de la LF provient de galaxies
massives manque´es par le crite`re IRAC Peaker a` z∼2.
Dans le cas des sources OFIR, si je regarde la contribution de ces sources au taux de
formation d’e´toiles a` z∼2, la fraction de sources manque´es par ce crite`re peut atteindre ∼70%.
Cette importante fraction manque´e dans le cas de ces deux crite`res pourrait eˆtre explique´e
par un fort continuum de poussie`re chaude du a` la pre´sence d’AGN obscurcis par la poussie`re
et qui contribue a` l’e´mission en proche-IR au repos des galaxies les plus lumineuses (i.e.,
L8µm > 1012L%) a` haut redshift (e.g., Houck et al. 2005; Desai et al. 2009). Cependant, la
plupart de ces sources distantes montrent des e´missions fortes de PAH caracte´ristiques de
galaxies formant activement des e´toiles (Fadda et al. 2010).
Qui plus est, je rappelle une nouvelle fois la re´cente corre´lation mise en place entre la
luminosite´ 8µm et la luminosite´ infrarouge totale pour les galaxies jusqu’a` redshifts z∼3
Elbaz et al. (2011), qui insiste bien sur le fait que la luminosite´ en infrarouge moyen des
galaxies est majoritairement alimente´e par l’activite´ de formation stellaire. Ce qui me permet
de conclure ici qu’une fraction non ne´gligeable de l’histoire de la formation d’e´toiles dans
l’Univers est manque´e par ces deux techniques de se´lection couleur.
Par ailleurs, je trouve que la se´lection BzK permet, quant a` elle, une se´lection quasi-
comple`te des galaxies a` formation d’e´toiles a` z∼2, et cela au moins dans l’intervalle de lumi-
nosite´ couvert par les observations MIPS. Cette tre`s bonne identification de sources MIPS par
le crite`re BzK est valable non seulement pour l’e´chantillon 24µm dans son ensemble, mais
e´galement dans le cas des galaxies les plus lumineuses – et par conse´quent potentiellement les
plus affecte´es par la poussie`re – de l’e´chantillon. J’ai e´galement utilise´ le catalogue optique de
redshift photome´trique du champ COSMOS (Ilbert et al. 2009) pour ve´rifier la validite´ de ce
crite`re BzK pour se´lectionner des galaxies a` formation d’e´toiles a` des redshifts 1.4 < z < 2.5
et cela meˆme a` des luminosite´s plus faibles. Je peux conclure ici que ce crite`re de se´lection
est une me´thode robuste pour identifier les galaxies a` cet aˆge cosmique de l’Unviers, et cela
meˆme s’il n’est pas possible d’obtenir des redshifts photome´triques valables pour ces sources.
En revanche, il faut toutefois garder a` l’esprit que le crite`re BzK de´pent fortement de la
profondeur disponible pour les observations en bande-K. Comme le montre la Fig. 7.2, avec
une magnitude limite deKs = 22 (carre´s rouges) au lieu deKs = 23.7(AB) (triangles rouges),
la contribution des sources se´lectionne´es comme BzK a` la densite´ de formation d’e´toiles
de l’Univers chute a` ∼40% pour l’ensemble des sources avec F24µm > 0.08mJy, soulignant
ici le re´el besoin d’observations profondes pour sonder l’Univers a` z∼2 de fac¸on comple`te.
Kurczinski et al. (2011, submitted) ont des conclusions similaires, bien que leurs re´sultats
soient plus dramatiques pour la se´lection BzK : dans leur e´tude, les sources se´lectionne´es
BzK ne contribuent que pour ∼20% a` la densite´ de formation d’e´toiles a` 1.5 < z < 2.0
pour des observations peu profondes en K. En effet, ils travaillent par extrapolation jusqu’a`
KAB < 22.5, leurs observations e´taient comple`tes jusqu’a` KAB < 21.8. Meˆme si je prends
une limite en K plus faible que celle de mon catalogue de de´part (a` savoir Ks = 23.7 (AB)),
je n’atteins pas des pourcentages aussi faibles que leurs travaux. Ceci laisse penser que leurs
travaux base´s sur des observations peu profondes ne refle`tent pas la re´alite´ de l’Univers a`
z∼2 et cela malgre´ l’extrapolation utilise´e pour e´tendre leur e´tude a` une magnitude en bande
K plus profonde. Cela souligne ici le coˆte´ ale´atoire et dangereux des extrapolations quand
les variables e´tudie´es sont mal contraintes. Je souligne une nouvelle l’importance des releve´s
profonds lorsque l’on cherche a` sonder l’Univers dans sa vision d’ensemble.
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De manie`re plus ge´ne´rale, le fait qu’une fraction non ne´gligeable des sources a` haut
redshift puisse eˆtre manque´e par des crite`res de se´lection optique a de´ja` e´te´ explore´ par
d’autres groupes qui ont utilise´ des me´thodes d’analyse diffe´rentes de celles que j’ai de´taille´es
pre´ce´demment. Cette incomple´tude est non seulement due a` l’extinction par la poussie`re,
mais e´galement a` la grande varie´te´ des hypothe`ses faites quant aux proprie´te´s des galaxies a`
haut redshift pour e´tablir ces crite`res de se´lection couleur.
Par exemple, Ly et al. (2011) basent leur e´tude sur des sources e´mettant en [OII]. Leur
e´chantillon de sources repre´sente une fraction non ne´gligeable des galaxies a` z ∼ 1.5 et
pourtant manque´es par les crite`res traditionnels BzK et BM/BX. Ils retrouvent e´galement
la meˆme tendance que celle pre´sente´e dans ce chapitre, a` savoir qu’une partie importante de
leur e´chantillon est manque´e par le crite`re BM/BX alors qu’ils trouvent le meˆme pourcentage
e´leve´ de recouvrement avec la se´lection BzK.
A partir d’un e´chantillon de galaxies se´lectionne´es par leur flux en bande I, Le Fe`vre
et al. (2005) se´lectionne 970 galaxies appartenant au Vimos VLT Deep Survey (VVDS) pour
lesquelles ils obtiennent les redshifts spectroscopiques (1.4 < z < 5). Le re´sultat fort de cette
e´tude est que l’Univers contient plus de galaxies dans l’intervalle de redshift 1.4 < z < 5 que ce
qui e´tait jusqu’alors connu de par les se´lections couleur. Le Fe`vre et al. (2005) conclut qu’un
e´chantillon de galaxies se´lectionne´es en magnitude, et avec suivi spectroscopique, permet
un recensement plus complet de l’Univers a` haut redshift que ces techniques de se´lection
couleur, tout en gardant a` l’esprit que le premier cas ne´cessite un lourd travail pour obtenir
les redshifts, spectroscopiques ou photome´triques de nos sources.
Une autre de´marche est de travailler avec les masses des galaxies. En effet, l’information
sur la masse des galaxies est importante quand on sait que masse et luminosite´ corre`lent et
que les galaxies les plus massives sont e´galement les plus lumineuses. Caputi et al. (2011)
trouve des re´sultats similaires aux travaux de´crits dans ce paragraphe ainsi qu’a` mes re´sultats,
mais exprime´s en terme de masse des galaxies : ∼30% des galaxies massives a` z = 3− 4 sont
manque´es par des e´tudes optiques meˆme atteignant des magnitudes profondes, soulignant le
besoin d’e´tudes profondes en IR-proche pour permettre l’identification des galaxies a` haut
redshift touche´es par l’extinction par la poussie`re.
Pour cette raison, je me suis inte´resse´e a` la masse des galaxies de mon e´chantillon a` 24µm
qui m’est donne´e dans le catalogue optique de (Ilbert et al. 2009). En effet, Ilbert et al. (2009)
a de´rive´ la masse stellaire des galaxies COSMOS par la technique d’ajustement des SEDs a`
l’aide du code BC03. Je de´taillerai d’avantage cette e´tude en masse de mes galaxies dans le
chapitre suivant ou` je de´cris la ce´le`bre corre´lation SFR-mass, je me contente ici de regarder
l’e´volution de la fraction de sources manque´es par le crite`re BM/BX en terme de masse.
Je trouve que le pourcentage de sources non identifie´es par la se´lection BM/BX augmente
fortement avec la masse stellaire : pour des masses stellaires de M∼ 1010 − 2.5 × 1010 M%,
∼30% de ces sources sont manque´es par le crite`re BM/BX, dans l’intervalle M∼ 2.5−5×1010
M%, ce pourcentage s’e´le`ve a` ∼45%, pour augmenter a` ∼55% pour M∼ 5 − 7.5 × 1010 M%,
puis ∼60% pour M∼ 7.5 × 1010-1011 M%, et enfin ∼70% pour M∼ 1011 − 2.5 × 1011 M%.
Cette meˆme tendance est trouve´e par Caputi et al. (2011) a` plus haut redshift (z = 3 - 4)
pour des se´lections optiques typiques. Comme je l’ai de´taille´ au chapitre 5, ces sources sont
manque´es par ces crite`res UV/optique principalement a` cause de l’extinction par la poussie`re.
C’est en tout cas la raison principale qui explique la forte proportion (50%) de sources non
se´lectionne´es par le crite`re BM/BX (cf Fig. 5.6). Je remarque ici que la fraction de sources
manque´es par ce crite`re augmente e´galement avec la masse des sources, ce qui me montre que
les galaxies les plus massives de mon e´chantillon sont sans doute aussi les plus affecte´es par
l’extinction. Cela me permet de conclure que l’extinction est plus pre´sente dans les galaxies les
plus massives. Cela souligne a` nouveau que, conside´rant l’importance de l’extinction sur les
galaxies que l’on observe, les releve´s IR jouent un roˆle de´terminant pour de´tecter les galaxies
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manque´es pre´ce´demment par les releve´s optiques.
Tous ces re´sultats aboutissent a` la meˆme conclusion : l’identification des populations de
galaxies a` haut redshift a` partir de crite`re couleur UV/optique est fortement biase´e et in-
comple`te. Pour avoir une meilleure vision globale de l’Univers a` haut redshift, les e´tudes dans
l’IR-moyen ainsi que les e´chantillons se´lectionne´s en magnitude et en redshifts spectrosco-
piques et/ou photome´triques semblent eˆtre une meilleure option dans le but de comprendre
la formation et l’e´volution des galaxies dans son ensemble.
Partie III :
Caracte´risation physique des galaxies




L’infra-rouge lointain (FIR) de´voile´ par
Herschel
8.1 Le te´lescope Herschel
Herschel est un satellite de l’Agence Spatiale Europe´enne lance´ le 14 mai 2009. Ce
te´lescope posse`de le plus grand miroir jamais envoye´ dans l’espace, a` savoir 3.5 m de diame`tre.
Herschel a pour but de sonder l’Univers a` des longueurs d’ondes infra-rouges couvrant le
spectre de 60 a` 600 µm et avec des re´solutions encore jamais atteintes. L’atmosphe`re e´tant
tre`s opaque dans l’infrarouge lointain, ces longueurs d’ondes ont e´te´ encore peu explore´es,
notamment a` partir de 200 µm, ce qui explique la ne´cessite´ de lancer ces te´lescopes en orbite.
Herschel posse`de a` son bord trois instruments de grande pre´cision : HIFI, SPIRE et PACS.
Je vais donner une introduction rapide des deux premiers instruments dans les sous-sections
qui suivent, et je m’attarderai plus longuement sur PACS, qui repre´sente une grande source
d’inte´reˆt dans mon travail, comme je le de´crirai a` la section 8.2 et aux chapitres 9 & 10.
Herschel a une tempe´rature d’e´quilibre de 80 K, uniforme et avec peu de variations.
De plus, Herschel posse`de un cryostat qui contient lui meˆme les trois instruments cite´s
pre´ce´demment comme l’illustre la Fig. 8.1. La tempe´rature du plan focal instrument est
abaisse´e a` 1.7 K par de l’he´lium superfluide. Ce re´servoir d’He´lium a un volume de 2160
litres, ce qui signifie que la mission scientifique d’Herschel a une dure´e de vie de 3.5 ans.
Ne´anmoins, les de´tecteurs de PACS et SPIRE ont besoin d’eˆtre refroidi d’avantages, a` une
tempe´rature de 0.3 K.
Comme annonce´ plus haut, Herschel couvre la gamme de longueur d’onde 60 a` 600 µm.
Cela correspond au maximum d’e´mission pour les corps noirs dans l’intervalle de tempe´rature
5-50 K approximativement. C’est pourquoi Herschel est particulie`rement efficace pour e´tudier
les objets froids en dehors du syste`me solaire ainsi que la poussie`re froide de l’Univers. Sachant
que la poussie`re est un excellent traceur de la formation stellaire, un des principaux objectifs
de cette mission est d’e´tudier le taux de formation d’e´toiles au cours de l’histoire de l’Univers
et ainsi comprendre la formation des galaxies aux premie`res e´poques de l’Univers. Il est
e´galement inte´ressant de noter que l’intervalle de longueur d’onde observe´e par Herschel
correspond aux longueurs d’ondes ou` le gaz froid e´met ses raies les plus fortes. De ce fait,
Herschel permet aussi une meilleure connaissance de la chimie des atmosphe`res plane´taires
et du milieu interstellaire.
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lowest service temperature to the instruments. Further cooling down to 0.3K, required for two in-
struments (the SPIRE and PACS bolometers) is achieved by dedicated
3
He sorption coolers that are
part of the respective instrument focal plane unit. In orbit the liquid Helium is maintained inside the
main tank by means of a phase separator (a sintered steel plug). The heat load on the tank will evap-
orate the Helium over the mission time at an estimated rate of about 200 grams per day. The en-
thalpy of the gas is used efficiently to cool parts of the instruments that do not require the low tem-
perature of the tank (two temperature levels, at around 4K and around 10K). After leaving the in-
struments the evaporated gas is further used to cool the 3 thermal shields of the cryostat.
Figure 1.3. The Herschel cryostat.
During ground operations, the vacuum vessel is closed by the means of a cover, located at its top,
which is opened once in orbit. To maintain a cold environment inside the cryostat during the last
few days before launch in Kourou, an auxiliary liquid Helium tank is used. The space side of the
Cryostat Vacuum Vessel (CVV) is used as a radiator area to cool the CVV on orbit to a final equi-
librium temperature of about 70K. This radiator area is coated with high emissive coating to achieve
low temperatures in the L2 orbit. Multi-Layer-Insulation (MLI) covers the outer CVV-surfaces, in
order to insulate it from the warm items (satellite bus and Sunshield). The outer layer of the MLI is
optimised for the lowest temperature of the CVV. The outside of the cryostat is the mechanical and
thermal mounting base for the Herschel telescope, the local oscillator unit of HIFI, the Bolometer
Amplifier Unit of PACS and the large sunshield protecting the CVV from the sun.
1.1.1.3. Instruments
The science payload is accommodated both in the "cold" (CVV) and "warm" (SVM) parts of the
satellite. The instrument FPUs are located in the "cold" part, inside the CVV mounted on the optical
bench, which is sitting on top of the superfluid helium tank. They are provided with a range of inter-
face temperatures from about 1.7 K by a direct connection to the liquid superfluid helium, and addi-
tionally to approximately 4 K and 10 K by connections to the helium gas produced by the boil-off of
liquid helium gas, which is used efficiently to provide the thermal environment necessary for their
proper functioning. The "warm" - mainly electronics - parts of the instruments are located in the
SVM. The following instruments are provided within the Herschel spacecraft:
• The Photodetector Array Camera and Spectrometer (PACS)
• The Spectral and Photometric Imaging REceiver (SPIRE)






Figure 8.1 – Le cryostat d’Herschel. Tire´e de l’ Observers’ manual d’Herschel
8.1.1 Qu’est-ce qu’un bolome`tre ?
Dans les sous-sectio s qui suiven ou` je de´cris les instruments, je vais eˆtre amene´e a`
parler de bolome`tres. Je de´finis ici ce terme. Un bolome`tre est, de fac¸on ge´ne´rale, une sorte
de thermome`tre, mesurant la chaleur qui entre et la transformant en signal ´lectrique. Il
a e´te´ invente´ en 1880 par Samuel Pierpont Langley dans le but d’e´tudier le rayonnement
e´lectromagne´tique solaire. Le principe de base du bolome`tre est d’utiliser la tempe´rature
comme source d’information.
Un bolome`tre est compose´ de trois e´le´ments de base, repre´sente´s sur la Fig. 8.2 : un
absorbeur de ray nnement, un senseur thermique (t ermome`tre sur la Fig. 8.2) et une fuite
thermique reliant l’absorbeur a` une source froide.42 Chapitre 2: La bolome´trie














Fig. 2.3 Un bolome`tre est un syste`me opto-e´lectro-thermique et son e´tude fait appel a` di-
vers domaines de la physique. Le sche´ma du haut (inspire´ de Buzzi 1999) montre le bolome`tre
suspendu par des poutres fines reliant thermiquement la source froide (tempe´rature T0) et l’ab-
sorbeur (tempe´rature T0+dT ). Le thermome`tre est e´chauffe´ par la puissance photonique PPHOT
et par la dissipation e´lectrique PJoule = Ri2. La chaleur accumule´e dans le composant de capa-
cite´ calorifique Cth est e´vacue´e par la fuite thermique de re´sistance thermique Rth = 1/Gth. Le
sche´ma du bas montre le montage e´lectrique, c’est-a`-dire un pont diviseur de tension, typique-
ment utilise´ pour mesurer le signal aux bornes de la thermistance. L’impe´dance varie fortement
avec la tempe´rature.
Figure 8.2 – Sche´ma explicatif du principe de fonctionnement d’un bolome`tre. Tire´e de la
the`se de N. Billot.
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La Fig. 8.2 montre le fonctionnement d’un bolome`tre. La partie rouge sur ce sche´ma
montre l’absorbeur, fine couche de me´tal superpose´ au substrat. Sur le dessus de cet empile-
ment se trouve le thermome`tre, directement en contact thermique avec l’absorbeur, et relie´
e´lectriquement au reste du bolome`tre. Le thermome`tre est e´chauffe´ par la puissance PPHOT
et par la puissance e´lectrique qui circule dans le circuit. La fuite thermique permet, comme
son nom l’indique, d’e´vacuer la chaleur emmagasine´e dans le bolome`tre.
Il existe diffe´rents types de bolome`tres que je n’expliciterai pas en de´tails ici. Je me
contente d’en donner un bref aperc¸u. Il existe des bolome`tres dits “re´sistifs” qui utilisent une
re´sistance comme thermome`tre. L’autre grande famille de bolome`tres est celle des “bolome`tres
supraconducteurs” qui exploitent la forte de´pendance en tempe´rature de certains me´taux
lorsqu’ils passent de l’e´tat de conducteur a` celui de supraconducteur. Le CEA est depuis
plus d’une vingtaine d’anne´es pionnier dans le domaine de la fabrication des bolome`tres. Le
CEA a introduit un nouveau concept de bolome`tres en utilisant des cavite´s re´sonantes dans
le but d’optimiser l’absorption du rayonnement e´lectromagne´tique. Je ne de´taillerai pas plus
ce concept ici mais je pre´cise toutefois que cette technique, initie´e par le CEA/LETI, est
maintenant tre`s re´pandue et utilise´e sur la quasi-totalite´ des bolome`tres actuels. La Fig. 8.3
illustre justement ce principe de bolome`tres avec cavite´s re´sonantes, montrant les matrices
de bolome`tres de l’instrument Herschel-PACS.
Fermer
Crédit :CEA
8 matrices de bolomètres réalisées au CEA pour PACS. Chaque matrice contient 256 pixels soit au total 2000 pixels pour une voie de
l’imageur PACS. L’autre voie a deux matrices.
Figure 8.3 – 8 matrices de bolome`tres de l’instrument PACS, re´alise´es par le CEA. Il s’agit
de la voie bleu de l’instrument. En effet, chaque matrice comporte 16 × 16 pixels, soit 256
pixels. L’autre voie de l’imageur de PACS ne comporte que 2 matrices de bolome`tres. Cre´dit :
CEA.
8.1.2 HIFI (Heterodyne Instrument for the Far Infrared)
HIFI donne acce`s a` de la spectroscopie haute voire tre`s haute re´solution sur l’intervalle de
longueur d’onde 157-213 µm et 240-625 µm. Un des points forts de cet instrument est qu’une
fraction non ne´gligeable des longueurs d’ondes couvertes par HIFI n’est pas observable depuis
le sol.
HIFI repre´sente un instrument de premier choix pour e´tudier l’interaction des e´toiles
et du milieu interstellaire de par sa capacite´ a` observer des milliers de lignes d’e´mission
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mole´culaires, atomiques et ioniques dans le submillime´trique. Je vais maintenant brie`vement
donner quelques exemples des capacite´s scientifiques de cet instrument. Il s’agit par exemple
d’un outil majeur pour sonder les re´gions de formation d’e´toiles et de par l’e´tude de leurs raies
de refroidissement, comprendre leur physique, leur cine´matique et leur aspect e´nerge´tique.
HIFI pre´sente e´galement l’avantage de pouvoir e´tudier les transitions basses des mole´cules
PAHs et de fait mieux comprendre la formation et l’e´volution de l’Univers mole´culaire. Il
est e´galement possible, par exemple, de regarder la distribution de H2O dans les plane`tes
ge´antes.
8.1.3 SPIRE (Spectral and Photometric Imaging REceiver)
SPIRE (Griffin et al. 2006) posse`de deux instruments a` son bord, un spectrome`tre ima-
geur a` transforme´e de Fourier (FTS, de l’anglais Fourier-Transform Spectrometer) et un
photome`tre, tous deux refroidis a` 0.3 K.
Le spectrome`tre a une re´solution spectrale comprise entre 20 et 1000 a` 250 µm. Je ne
de´taillerai pas davantage le fonctionnement du spectrome`tre. En effet, dans le cadre de mon
travail scientifique, je n’utilise que la photome´trie des sources.
Le photome`tre observe simultane´ment dans trois bandes spectrales de grande longueur
d’onde : 250, 350 et 500 µm, comme le montrent les courbes de transmission des filtres sur la
Fig. 8.4. Ces 3 bandes contiennent respectivement 139, 88 et 43 de´tecteurs, chacun posse´dant
sa propre alimentation. Le sche´ma de la Fig. 8.5 montre les de´tecteurs de SPIRE dont la
grille a` l’inte´rieur des bolome`tres est en forme de spiderweb, en toile d’araigne´es.
2.2.4. Photometer Calibration Source (PCAL)
PCAL is a thermal source used to provide a repeatable signal for the bolometers. It operates as an
inverse bolometer – applied electrical power heats up an emitting element to a temperature of
around 80 K, causing it to radiate FIR power which is seen by the detectors. It is not designed to
provide an absolute calibration of the system - that will be done by observ tions of standar astro-
nomical sources (see Chapter 5). It radiates through a 2.8 mm hole in the centre of the BSM
(occupying an area contained within the region of the pupil obscured by the hole in the primary). Al-
though optimised for the photometer detectors, it can also be viewed by the FTS arrays. PCAL will
be operated at regular intervals in-flight in order to check the health and the responsivity of the ar-
rays.
Figure 2.3. SPIRE photometer overall passbands for typical detectors.
2.2.5. Photometer Detector Arrays
The three arrays contain 139 (250 µm), 88 (350 µm) and 43 (500 µm) detectors, each with its own
individual feedhorn. The array feedhorn layouts are shown schematically in Figure 2.4. The design
features of the detectors and feedhorns are described in more detail in Section 2.4.
The SPIRE Instrument
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Figure 8.4 – Courbes de transmission des 3 filtres du photome`tre de SPIRE.
SPIRE a pour but d’exploiter les plus grands avantages d’Herschel, comme la taille du
te´lescope et sa faibl e´missivite´, ainsi que son acce`s a` un domaine sp ctral ncore inexplore´
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Figure 2.4. A schematic view of the photometer bolometer arrays. Each circle represents a detector feed-
horn. Those detectors centred on same sky positions are shaded in the left hand side figure. The unvign-
etted field of view of each array is 4x8 arcmin. The three arrays overlap on the sky as shown in the right
hand side figure, where the PLW (500 µm), PMW (350 µm) and PSW (250 µm) are depicted by red,
green and blue circles respectively. The circle size corresponds to the FWHM of the beam. The satellite
coordinate system as well as an example of a scan direction are also shown in the right hand side figure.
2.3. Spectrometer
2.3.1. Fourier-Transform Spectrometer Concept
The SPIRE Fourier-Transform Spectrometer (FTS) uses the principle of interferometry: the incident
radiation is separated by a beam splitter into two beams which travel different optical paths before
recombining. By changing the Optical Path Difference (OPD) of the two beams with a moving mir-
ror, an interferogram of signal versus OPD is created. This interferogram is the Fourier transform of
the source spectrum. Performing the inverse Fourier transform thus produces the spectrum as a func-
tion of the frequency.
2.3.2. Spectrometer Optics and Layout
FTS side of the instrument is shown in Figure 2.5. It uses two broadband intensity beam splitters in
a Mach-Zehnder configuration (compared to a single beam splitter in a Michelson interferometer).
There are two input ports and two output ports, all of which are independently accessible. This leads
to a potential increase in efficiency from 50% to 100% in comparison with a Michelson interfero-
meter. The interferogram measured by a detector at one of the output ports corresponds to the differ-
ence between the two input ports - the amplitude of the interferogram central maximum is propor-
tional to the difference in the radiant power between the ports. If they were of equal brightness, then
a null interferogram would be recorded. In the case of SPIRE, the telescope input port always con-
tains a high-brightness component – from the thermal radiation of the telescope itself. To com-
pensate for this, a thermal source (SCAL) is placed at the other input port, allowing the large tele-
scope background to be nulled. This greatly reduces the dynamic range requirements for the detector
sampling. The spectrometer mirror mechanism (SMEC) scans the OPD and the interference signal is




Figure 8.5 – Sche´ma des matrices de bolome`tres du photome`tre de SPIRE. Chaque cercle
repre´sente un de´tecteur. Ti e´e du manuel d’observation de l’instrument SPIRE.
(200-700 µm). Tous ces avantages font de SPIRE un outil cle´ dans l’e´tude physique et sta-
tistique de la formation des galaxies et des structures a` haut redshift. SPIRE est e´galement
un atout majeur dans l’e´tude de la formation stellaire. Il s’agit la` des deux the`mes princi-
paux de l’activite´ de SPIRE. Mais de par sa photome´trie profonde et la grande qualite´ de
sa spectroscopie, cet instrument pe met e´galement de nombreuses autr s e´tudes, comme par
exemple celle des plane`tes ge´antes, des galaxies proches, du milieu interstellaire, des galaxies
ultralumineuses en IR et des noyaux actifs de galaxies.
L’importance de SPIRE dans l’e´tude de la formation des galaxies, comme mentionne´e
plus haut, vient de sa couverture du domaine sp ctral. En ffet, la distribution s ctrale
d’e´nergie des galaxies, comme vu au chapitre 2, pour une galaxie typique formant des e´toiles,
voit son maximum pour une longueur d’onde au repos d’environ 100 µm. Pour de´terminer
correctement la luminosite´, la tempe´rature et la masse de nos sources, il faut eˆtre capable
d’avoir des contraintes observationnelles des deux coˆte´s du pic d’e´mission. Le domaine de
longueur d’onde de SPIRE correspond a` la partie de la SED apre`s le pic thermal dans le cas
des galaxies locales. Et dans le cas des galaxies lointaines, ce pic est de´cale´ dans les bandes
de SPIRE. SPIRE est donc un atout pour l’e´tude de ces galaxies et ce, quel que soit leur
redshift.
Je vais terminer cette description de l’instrument SPIRE par le mode de fonctionnement
“SPIRE-PACS Parallel Mode”. Dans ce mode de fonctionnement, les instruments PACS (que
je vais de´crire dans la sous-section suivante) et SPIRE fonctionnent simultane´ment en mode
photome´trie, effectuant des observations de grandes e´tendues du ciel. PACS utilise sa bande
rouge (130-210 µm) et une de ses deux bandes bleues (60-85 ou 85-130 µm), tandis que SPIRE
observe dans ses trois bandes. L’avantage principal de ce mode est l’obtention d’observations
simultane´es dans 5 bandes avec simplement une le´ge`re perte de re´solution spatiale dans la
bande bleue de PACS.
Mon implication dans la participation a` la re´duction de donne´es SPIRE vient essentielle-
ment de l’utilisation de ce mode paralle`le.
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8.1.4 PACS (Photodetector Array Camera and Spectrometer)
L’instrument PACS (Poglitsch et al. 2006) se sous-divise en deux instruments travaillant
dans le domaine spectral 55-210 µm : un spectrome`tre et un photome`tre.
Le te´lescope Herschel n’est que moyennement froid (∼ 80 K). Cela peut influencer la
capacite´ des instruments a` bien diffe´rencier une source tre`s faible en magnitude du bruit
de fond du te´lescope. Pour reme´dier a` ce proble`me, l’instrument PACS est muni d’un petit
miroir a` inclinaison variable, le “Chopper”. Ce miroir va tour a` tour observer la source a`
e´tudier puis une zone de l’Univers local avec une ouverture de 6 arcmin pour le spectrome`tre
et de 3.5 arcmin pour le photome`tre. Cette technique permet de se´parer comple`tement l’objet
e´tudie´ du champ dans lequel il est observe´.
Le spectrome`tre de PACS est un spectrome`tre inte´gral de champ de re´solution comprise
entre 1000 et 2000. Le principe est simple : le champ de vue (47” sur 47”) est tout d’abord
divise´ et re´parti sur un quadrillage de dimension 5 × 5 pixels. Le champ de vue est ensuite
image´ a` nouveau, puis disperse´ par un re´seau pour eˆtre finalement image´ sur les de´tecteurs.
Une fois de plus, je ne m’attarderai pas sur l’aspect spectrome´trie de l’instrument. Je vais en
revanche discuter plus en de´tail de la photome´trie des sources obtenue avec PACS.
Le photome`tre de PACS utilise des matrices de bolome`tres comme vu au paragraphe 8.1.1
et sur la Fig. 8.3. La lumie`re qui arrive a` l’entre´e du bolome`tre est dissocie´e en deux par
un se´parateur de faisceaux dichro¨ıque, de´partageant ainsi les courtes des longues longueurs
d’ondes avec la transition a` 130 µm. Le canal “bleu” posse`de deux filtres, 60-85 µm et 85-130
µm, et observe avec des matrices de bolome`tres de dimensions 32 × 64 pixels. Le canal rouge
ne posse`de qu’un seul filtre couvrant le domaine spectral 130-210 µm avec des matrices de
bolome`tres de dimension 16 × 32. La Fig. 8.6 montre justement les courbes de transmission
des trois filtres PACS.
filter transmissio curves for the three photometer bands are plotted in Figure 3.4.
Figure 3.4. Filter transmissions of the PACS filter chains. The graph represents the overall transmission
of the combined filters with the dichroic in each of the three bands of the photometer. The dashed vertic-
al lines mark the nominal band edges.
The reference wavelengths chosen for the 3 photometer filters are 70, 100 and 160 µm . These




Figure 8.6 – Courbes de transmission des 3 filtres du photome`tre de PACS.
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Figure 4.1: A simplified representation of the many-stage readout electronics. The shaded areas indicate from
left to right the location of the circuit, from the detection layer (blue) to the readout layer (orange) , to the buffer
unit (red) and finally to BOLC (green). Multiplexing occurs between the BU and CL and is not represented
here.
4.2.4 The 300K test
The following is the commanding script for the 300K level test. Again the format is from the SAp setup but
the actual commands are the same. The comments can help you understand what is really going on. A few
comments are probably necessary.
First you will often find wait commands in the script. This is to allow the operator to check that the test is indeed
progressing according to the plan. In the SAp lab, these waits lasted 5000ms. In the FM test configuration this
may be too short for two reasons: (1) we average frames 4 by 4, i.e. we have 4 times less frame to check that
the signal pattern is correct, but more importantly the HK are sampled only every 2 seconds, thus we only have
2 complete set of HK for each period. This is uncomfortably low. Therefore:
We recommend using wait times of 10 s so has to have a reasonable number, i.e. 5, of complete HK formats
for each “plateau” of the functional test.
Second, you will see that we mostly use the all groups mode of commanding BOLC. As experts know, in this
mode we do not achieve as fine a setting of the BOLC biases as in the mode where each group is addressed
individually. This is because the conversion curves are different for each groups (see appendix A). This is not
very relevant here as we are making a functional test. If you want to split this on a per group basis, you should
use the corresponding calibration curves with the analog values indicated in the comments of this script. In fact
you will see that such a group by group splitting has been done for the VRL test.
Third, as their name imply, the VDD-PROT-BU and VDD-PROT-CL are protection biases, they have to be
set so that the bias settings that follow do not generate uncontrollable currents and heat dissipation rates.
Therefore it is of paramount importance to check that these commands have been correctly executed for each
group before moving on to the next bias setting commands. If the telemetry shows that they are not set, the
procedure should be aborted. Furthermore these and the GND-BU setting require wait times of respectively
1, 1, and 3 s to make sure that the electronicts can safely be polarized.





Figure 8.7 – Sche´ma e´lectronique du circuit de lecture des matrices de bolome`tres.
Je vais de´crire brie`vement l’architecture des matrices du photome`tre de PACS et citer
les diffe´rents modes de lecture. Cet aspect est certes un peu technique, ais j’aurai besoin
de certaines de ces notions dans le reste de ce manuscrit, et notamment lorsque je de´finis la
saturation du signal observe´ a` la section 8.2.3.
Les matrices de bolome`tres de PACS sont compose´es de 2 plaques de silicium relie´es l’une
a` l’autre p r des billes d’indium qui permettent une connexion ´lectrique et thermique. Ces
deux plaques sont superpose´es l’une a` l’autre. La plaque supe´rieure et expose´e au champ de
radiation est appele´e Circuit de De´tection ou CD. Elle contient les bolome`tres a` proprement
parler. La plaque sit e´e en dessous contient elle l’e´lectro ique de lecture et est d’ailleurs
appele´e assez naturellement Circuit de Lecture ou CL. Le CD comporte une range´e de pixels
espace´s les uns des autres par des murs interpixels. Chaque pixel posse`de deux thermome`tres,
un en son centre, et un autre au niveau du mur interpixel adjacent. Le therm me`tre au centre
du pixel a sa tempe´rature relie´e au flux incident de la source observe´e. Le CL lit la tempe´rature
renseigne´e par ce thermome`tre au centre du pixel et permet de transporter l’information
jusqu’a` l’e´lectronique chaude. L’e´lectronique chaude, appele´ BOLC pour BOLometer Control,
permet de nume´riser le signal bolome´trique et de fournir des tensions e´lectriques a` tout le
circuit de lecture et aux bolome`tres eux-meˆmes (donc CD). Ces tensions e´lectriques sont les
tensions VH et VL visibles a` la Fig. 8.7. Cet e figure repre´sente le sche´ma de l’e´lectronique
des matrices de bolo e`tres. On y retrouve, de la gauche vers la droite, le Circuit de De´tection
(en bleu), suivi du Circuit de Lecture (en orange), puis le Buffer Unit dont je n’ai pas encore
parle´ (en rose), et enfin l’e´lectronique chaude (en vert).
Les thermome`tres du CD ont de tre`s grandes impe´dances. Ces impe´dances ne sont pas
compatibles avec des caˆbles e´lectriques de plusieurs me`tres. Le syste`me introduit dans la
technologie de PACS permet de re´duire cette impe´dance de manie`re a` pouvoir ve´hiculer les
tensions e´lectriques jusqu’a` l’e´lectronique chaude. Pour cela, deux e´tages d’adaptation ont
e´te´ ne´cessaires : le CL et le BU, respectivement a` 300 mK et a` 2 K. Je ne rentrerai pas plus en
de´tail ici sur la technologie complexe de ces matrices de bolome`tres. Je ne me suis contente´e
ici de de´crire les grandes lignes du circuit de lecture, et pour une version plus de´taille´e des
bolome`tres de PACS, le lecteur peut se re´fe´rer a` des ouvrages spe´cialise´s, et en particulier a`
la the`se de Nicolas Billot.
Le cœur des matrices de bolome`tres re´side dans l’e´lectronique froide, mais c’est l’e´lectronique
chaude qui fournit toute l’activite´ e´lectrique ne´cessaire a` CL et BU. De plus l’e´lectronique
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chaude permet la conversion des signaux analogiques en valeurs nume´riques. Cette ope´ration
a lieu graˆce a` des composants de 16-bits appele´s ADC pour Analog-to-Digital Converter. Je
termine ici cette description du photome`tre de PACS en pre´cisant que l’e´lectronique chaude
offre deux modes de lecture : le mode direct, et le modeDDCS pour Double Differential
Correlated Sampling mode.
Les atouts scientifiques majeurs de PACS seront de´taille´s a` la section 8.3 ou` j’e´nume`re
une liste de publications de grande qualite´ obtenue a` partie des donne´es PACS et dont je
donne les re´sultats majeurs.
8.2 Re´duction de donne´es PACS
Dans cette section, je vais de´crire les outils utilise´s pour re´duire les donne´es PACS du pho-
tome`tre. Je parlerai uniquement du photome`tre ici. Je vais donner une description de´taille´e
du pipeline de PACS en insistant particulie`rement sur les taˆches du pipeline que j’ai moi
meˆme valide´es. Les diffe´rentes e´tapes du pipeline ont e´te´ code´es en taˆches Java/Python sui-
vant une interface bien de´finie par les de´veloppeurs de l’ESA. Cependant, il a fallu ve´rifier
chaque taˆche du pipeline pour eˆtre suˆr de son effet sur les donne´es. Dans un premier temps,
je vais donner une description ge´ne´rale du pipeline, e´tape par e´tape. Dans un second temps,
je de´taillerai un exemple pre´cis, en de´crivant mon travail de ve´rification sur les diffe´rentes
taˆches visant a` appliquer des masques sur les donne´es. Enfin dans une dernie`re partie, je vais
passer succinctement en revue les e´tapes pour valider ce pipeline.
8.2.1 Observer le ciel avec le photome`tre de PACS
Un des buts principaux d’Herschel est de re´aliser des grands releve´s cosmologiques. Le
photome`tre de PACS posse`de donc un mode d’observation destine´ aux sources e´tendues ou
aux larges re´gions du ciel. Pour obtenir une carte d’une re´gion e´tendue avec le photome`tre de
PACS, deux me´thodes sont envisageables. Il est possible d’obtenir une “trame” de la zone (ou
raster en anglais). Le satellite observe dans la direction d’une grille rectangulaire de points
et peut re´pe´ter ce sche´ma. La deuxie`me me´thode est de “balayer” la zone (ou scanning en
anglais). Dans ce cas la`, le satellite observe de manie`re continue le long de lignes paralle`les
avec une vitesse spe´cifie´e a` l’avance (10, 20 ou 60 arcsec.s−1). Dans le cas de l’e´tude de zone
e´tendue, la me´thode de balayage est plus efficace que la me´thode des trames. La Fig. 8.8
illustre de manie`re simple la me´thode du “scanning”, montrant comment le te´lescope balaie
la re´gion de ciel a` imager.
8.2.2 Description ge´ne´rale du pipeline
Les grandes e´tapes du traitement des donne´es
Je donne la liste des grandes e´tapes de la re´duction de donne´es pour le photome`tre de
PACS :
– La te´le´me´trie brute rec¸ue est de´compresse´e et stocke´e en deux cate´gories de donne´es :
les donne´es de “sciences” et les donne´es “HK”, les House Keeping. Les HK contiennent
les informations d’e´tat du photome`tre, telle que la tempe´rature des diffe´rentes parties de
la came´ra, les tensions envoye´es vers l’e´lectronique froide,... Les donne´es de “sciences”,
comme le signal moyen, par exemple, sont range´es dans la classe d’objets appele´es
“Frames”.













































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Figure 8.8 – Exemple d’observation avec le photome`tre de PACS en mode “balayage” pour
les larges re´gions du ciel (en l’occurence, gaz froid dans la constellation de la croix du sud,
Cre´dit : ESA et les consortiums PACS et SPIRE ).
– Les pixels endommage´s (i.e. mauvais, sature´s ou touche´s par un rayon cosmique) doivent
eˆtre indique´s et si possible corrige´s.
– Dans les deux premie`res e´tapes, la te´le´me´trie rec¸ue n’a rien de physique et s’exprime
en ADU, i.e. en unite´s digitales. Ici, le signal est converti en unite´ physique : les volts.
– L’angle d’inclinaison du miroir “Chopper” doit eˆtre maintenant converti en angle sur
le ciel.
– Le pointe´ du te´lescope doit eˆtre associe´ a` un signal dans une des “Frames” de´finie plus
haut.
– Les coordonne´es du ciel doivent eˆtre calcule´es pour chaque pixel.
– Le flux est maintenant calibre´.
– Le signal est divise´ par la re´ponse absolue.
– Une mosa¨ıque de “frames” est alors obtenue.
Ces diffe´rentes e´tapes du traitement des donne´es PACS peuvent eˆtre regroupe´es par ni-
veaux de te´le´me´trie, ce que je vais expliquer dans le paragraphe qui suit.
Les diffe´rents niveaux du traitement des donne´es






















































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Figure 8.9 – Charte de calibration du pipeline. Il s’agit du diagramme utilise´ a` l’e´poque ou`
les tests ont e´te´ mene´s (i.e. Octobre 2008 - juin 2009). Cette charte a e´te´ depuis modifie´e,
e´tant donne´ que certaines taˆches du pipeline n’existent plus. Tire´e de l’ Observers’ manual
d’Herschel
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Il existe globalement 6 niveaux de te´le´me´trie. La Fig. 8.9 illustre justement le lien entre
les diffe´rents niveaux et de´taille e´galement les diffe´rentes taˆches du pipeline a` appliquer dans
chacun de ces niveaux. La premie`re e´tape est celui de la te´le´me´trie brute. Il s’agit de l’ensemble
des donne´es directement transmises par le te´lescope pendant sa course aux observations.
Ces donne´es passent ensuite a` la seconde e´tape du pipeline, appele´e “Niveau 0”. A ce
stade, les donne´es brutes de l’e´tape pre´ce´dente ont e´te´ encore peu manipule´es. Ces donne´es
sont stocke´es dans dans une classe particulie`re appele´e “Frame”. Cependant, les informations
contenues dans les donne´es stocke´es a` ce niveau ne sont pas suffisantes pour proce´der au
traitement des donne´es. Le niveau suivant dans le pipeline, le “Niveau 0.5” permet d’inclure
les donne´es auxiliaires comme le pointe´ du te´lescope, les donne´es HK lie´es au te´lescope, etc.
Ensuite, le “Niveau 1” est atteint. Les fichiers de lecture en sortie des de´tecteurs sont ca-
libre´s et convertis en unite´s physiques. A ce stade, les donne´es sont cense´es eˆtre inde´pendantes
de l’instrument et de l’observatoire. Dans le cadre du photome`tre de PACS, on obtient alors
un cube de donne´es dont les axes sont les densite´s de flux d’une part et les coordonne´es du
ciel d’autre part. La classe des “Frames” est le produit de base de ce niveau de la te´le´me´trie.
Le “Niveau 2” est la continuite´ du niveau 1. Au stade du niveau 2, des analyses scien-
tifiques peuvent avoir lieu. Enfin, le dernier niveau de la te´le´me´trie, le “Niveau 3”, utilise
les produits obtenus au niveau 2 comme produits d’entre´e et obtient en sortie les produits
scientifiques. Il ne s’agit plus la` des donne´es scientifiques de l’instrument seulement, mais une
combinaison avec des mode`les the´oriques, des pre´ce´dents catalogues, etc.
8.2.3 Travail sur les masques
Ces diffe´rentes taˆches du pipeline, synthe´tise´es sur la Fig. 8.9, ont e´te´ code´es en Java/Python
et ont ne´cessite´ une ve´rification, e´tape par e´tape. Le but de ce travail est de pouvoir eˆtre
suˆr des produits obtenus apre`s chaque taˆche. Cela signifie qu’il faut savoir le but de l’e´tape
du pipeline a` tester, bien connaˆıtre les donne´es de de´part et ve´rifier, apre`s avoir applique´ la
taˆche en question, la validite´ du produit obtenu en sortie. Cela a repre´sente´ une grande partie
de mon travail pour ma contribution a` la re´duction de donne´es PACS. Je me suis notamment
inte´resse´e a` la validite´ des diffe´rentes taˆches traitant des pixels et les de´clarant mauvais, sa-
ture´s ou touche´s par un rayon cosmique. Je vais dans cette section expliquer en de´tails mon
travail sur ces taˆches qui aboutissent a` la cre´ation d’un masque de pixels, en montrant des
images de cas pre´cis. Je serai beaucoup moins exhaustive pour le reste de la validation du
pipeline que je traite a` la sous-section suivante.
Me´thodologie
Le but ici est d’eˆtre capable de de´terminer si les taˆches du pipeline devant masquer les
pixels endommage´s sont correctement imple´mente´es. Trois taˆches ont e´te´ ve´rifie´es ici : celles
visant a` masquer les pixels mauvais (photFlagBadPixels), les pixels sature´s (photFlagSatu-
ration) et enfin les pixels a` proble`mes, ou “glitches”, i.e. les pixels touche´s par un rayon
cosmique (photMMTdeglitching). Pour eˆtre en mesure d’inspecter le masque, j’ai duˆ utiliser
une taˆche du pipeline permettant de projeter la “Frame” a` e´tudier sur le ciel. Photproject
est une projection na¨ıve sur le ciel. Il existe d’autres me´thodes pour obtenir l’image sur le
ciel, comme MADmap par exemple, qui est une taˆche de reconstruction du ciel. Je me suis
contente´e ici d’utiliser PhotProject. PhotProject est une co-addition d’images et peut s’ap-
pliquer aux deux me´thodes d’observation, que ce soit par trame ou par balayage. A ce stade
de la ve´rification du pipeline, MadMap n’e´tait qu’encore peu imple´mente´ et n’avait pas e´te´
valide´ pour utilisation.
Certains points ont me´rite´ une ve´rification pre´liminaire avant l’analyse meˆme des masques
du pipeline. La premie`re e´tape a consiste´ a` ve´rifier la validite´ et la pertinence des donne´es.
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Lorsqu’une observation est prise, il y a d’abord une phase de calibration, puis ensuite les
donne´es “exploitables” sont prises. J’ai bien ve´rifie´ ici de ne pas prendre en compte cette
phase de calibration lors de la se´lection des “frames”.
J’ai de´cide´ d’utiliser la taˆche PhotProject pour projeter mes images sur le ciel. La Fig.
8.10 montre l’aspect du plan focal apre`s projection sur le ciel graˆce a` PhotProject. L’image
de gauche est la projection d’une seule frame. Il est clairement visible sur cette image que
la frame projete´e n’est pas comple`te. En effet, des pixels ont e´te´ coupe´s. Pour obtenir un
re´sultat satisfaisant avec la taˆche PhotProject, je dois utiliser une astuce qui consiste a`
projeter plusieurs frames, toutes masque´es excepte´e celle au centre a` qui on impose un signal.
Le re´sultat d’une telle manœuvre est illustre´ sur le panneau droit de la Fig. 8.10. Cette fois-ci
la projection est un succe`s. Ces tests pre´liminaires m’ont permis de m’assurer de la validite´
de cette taˆche de projection sur le ciel avant de tester d’autres e´tapes du pipeline qui en
de´coule. Je pre´cise toutefois qu’il s’agissait la` d’une erreur lie´e a` la version 278 de dp-pacs.
Figure 8.10 – Aspect du plan focal bleu. Sur la gauche : projection avec PhotProject
d’une seule frame avec le signal impose´ a` 100. Sur la droite : projection avec PhotProject
de 31 frames. Seulement la frame centrale a un signal de 100, toutes les autres frames sont
masque´es.
Figure 8.11 – Projection avec PhotProject de 31 frames dans le cas du canal bleu. J’ai
applique´ ici le masque pour indiquer les pixels mauvais.
Le dernier point a` ve´rifier est l’orientation des matrices. Le canal bleu du photome`tre de
PACS est connu pour avoir une range´e de pixels morts, rendant ainsi l’orientation de l’image
assez facile. Cette range´e de pixels morts apparaˆıt donc lorsque le masque des pixels indique´s
comme mauvais est applique´, comme a` la Fig. 8.11. Je peux ainsi de´terminer l’orientation de
cette carte. Le pixel avec les coordonne´es [0,0] sera celui en haut a` droite sur l’image.
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Une fois ces ve´rifications pre´liminaires effectue´es, je peux maintenant m’atteler a` ve´rifier
les masques des pixels endommage´s.
Je tiens a` pre´ciser que le masque est obtenu dans les premie`res e´tapes du traitement des
donne´es. A ce stade, les unite´s physiques ne sont pas encore obtenus. A titre d’information,
je souligne que le signal est exprime´e en ADU dans toute cette section.
Identification des pixels “mauvais” : la taˆche photFlagBadPixels
Figure 8.12 – Projection avec PhotProject de 31 frames avec seulement la frame du milieu
non-masque´e a` partir de donne´es simule´es SOVT-1. Sur la gauche : sans appliquer le masque
de pixels conside´re´s mauvais. Sur la droite : en appliquant ce masque.
La Fig. 8.11 nous indique le set de pixels conside´re´s mauvais et donc masque´s. Il faut
maintenant que je compare ce masque a` un jeu de donne´es. Je montre justement les re´sultats
de ce test sur les donne´es simule´es SOVT-1 a` la Fig. 8.12. Le panneau de gauche de cette figure
montre la projection de 31 frames obtenues a` partir des donne´es SOVT-1 avec uniquement la
frame centrale non masque´e. Cette image met en e´vidence la pre´sence de beaucoup de bruit
dans ces cartes, et en particulier laisse apparaˆıtre des pixels de couleur blanche. Une fois le
masque de pixels conside´re´s comme mauvais applique´, la plupart de ces pixels montrant une
couleur anormalement claire sont correctement masque´e, comme le montre le panneau droit
de la Fig. 8.12. Ces pixels, estampille´s mauvais, apparaissent en noir sur cette dernie`re image
et sont de`s lors inutilisables. J’attire toutefois l’attention sur un pixel posant un proble`me.
En effet, le pixel entoure´ en bleu au panneau gauche de la Fig. 8.11 apparaˆıt de´ja` de couleur
noire sur le panneau gauche de la Fig. 8.12, le rendant inutilisable. Or ce pixel n’apparaˆıt pas
dans le masque de pixels conside´re´s mauvais montre´ a` la Fig. 8.11. Cette anomalie s’explique
par une de´faillance du syste`me. En effet, le masque des pixels endommage´s n’a pas e´te´ re´-
initialise´ et l’utilisateur ne peut pas avoir acce`s au fichier ge´ne´rant ce masque pour le modifier
et indiquer les nouveaux pixels morts. Ce pixel fait aujourd’hui du masque de pixel conside´re´s
morts.
Identification des pixels sature´s : la taˆche photFlagSaturation
De´finition de la saturation dans le cas du photome`tre de PACS
Comme de´crit au dernier paragraphe de la sous-section 8.1.4, il existe deux modes de
lecture pour le signal avec le photome`tre de PACS. Cela implique que le signal n’a pas les
meˆmes valeurs dans les deux modes de lecture et qu’il est donc ne´cessaire de savoir en quel
mode ont e´te´ prises les observations sur lesquelles on travaille. En effet, dans le cas du mode
DDCS, le signal peut prendre des valeurs ne´gatives et s’e´talonne dans l’intervalle [-32 768, 32
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768] en unite´s ADU. En revanche, dans le mode direct, le signal ne prend ses valeurs que dans
l’intervalle [0,65 536] en unite´s ADU toujours. Il est donc ne´cessaire, dans le but de tester
la taˆche qui imple´mente la saturation, de connaˆıtre les valeurs limites que peut prendre le
signal. Les donne´es SOVT-1 ont e´te´ prises avec le mode de lecture DDCS. La saturation est
donc atteinte pour les valeurs -32 768 ADU et 32 768 ADU.
Cependant, la valeur de ces limites signifie que la saturation dans un tel cas est uni-
quement duˆ a` l’ADC. Cependant, il existe un autre type de saturation qui peut entrer en
jeu. Il s’agit de la saturation du circuit du lecture. Ces deux types de saturation sont lie´s a`
l’e´lectronique de mesure. Il ne s’agit pas d’une saturation due a` un flux tellement e´leve´ que le
bolome`tre ne serait plus en mesure de donner une re´ponse, ce cas n’est en effet pas vraiment
envisageable. Dans cette e´tude, je me concentre uniquement sur les limites de saturation due
au convertisseur ADC.
Tests de ve´rification de la taˆche photFlagSaturation
Figure 8.13 – Projection avec PhotProject de 31 frames dans le cas du canal bleu. J’ai
applique´ ici le masque pour indiquer les pixels sature´s. Le signal est impose´ a` 100 excepte´
pour les 8 pixels se´lectionne´s par les coordonne´es x = [15,16,17,20] et y=[21,22] ou` j’ai impose´
un signal e´leve´ de 120 000.
Je cherche ici a` ve´rifier si un pixel pre´sentant un fort signal est correctement masque´ en
tant que pixel sature´ lorsque j’applique la taˆche PhotFlagSaturation a` mes donne´es. Dans ce
but, j’ai travaille´ sur les meˆmes frames qu’aux Fig. 8.10 & 8.11 avec un signal de´fini a` 100
pour la frame centrale, et en imposant un signal anormalement e´leve´ pour quelques pixels.
En effet, j’ai fixe´ le signal a` 120 000 pour les 8 pixels suivants : x = [15,16,17,20] et y=[21,22].
Les re´sultats de ce test sont visibles sur la Fig. 8.13. Les pixels dont j’ai force´ la saturation en
imposant un signal tre`s e´leve´ sont correctement masque´s. J’ai e´galement ve´rifie´ qu’un pixel
conside´re´ mauvais et donc masque´ apre`s avoir applique´ la taˆche photFlagBadPixel, reste bien
masque´ s’il est en plus sature´. J’ai choisi le mauvais pixel de coordonne´es [4,0] auquel j’ai
impose´ un signal de 150 000, le forc¸ant ainsi a` eˆtre conside´re´ comme sature´. Apre`s avoir
applique´ la taˆche visant a` masquer les pixels sature´s, ce pixel, d’abord masque´ par la taˆche
photFlagBadPixels, reste correctement masque´ par le second masque des pixels sature´s. Il
n’y a donc pas d’erreurs dues a` une e´ventuelle interfe´rence entre les deux masques.
La taˆche PhotFlagSaturation est conside´re´e ope´rationnelle.
Les “Glitches”
Les Glitches sont des proble`mes localise´s, qui affectent au hasard un pixel et le rendent
inutilisable. En effet, ce pixel touche´ a alors une valeur de signal tre`s e´leve´e compare´e a`
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celle des pixels voisins. Il s’agit vraisemblablement de l’effet d’un rayon cosmique. Dans ce
paragraphe, j’utiliserai le terme anglais Glitches. Pour enlever un glitch, la me´thode deMulti-
resolution Median Transform de´veloppe´e par Starck and Murtagh (1998) a e´te´ utilise´e. Cette
me´thode avait e´te´ de´veloppe´e pour de´tecter les sources faibles dans les donne´es ISOCAM.
La taˆche photMMTdeglitching a pour but de de´tecter ces pixels a` proble`mes et de rem-
placer la valeur du signal du pixel endommage´ par une valeur cohe´rente par rapport aux
autres pixels, et donc de “corriger” ce glitch. Pour ve´rifier le bon de´roulement de cette taˆche,
je dois donc ve´rifier la valeur du signal d’un pixel conside´re´ proble´matique avant et apre`s
l’application de cette taˆche du pipeline.
Figure 8.14 – Signal avant (courbe rouge) et apre`s (points bleus) avoir applique´ la taˆche
photMMTdeglitching.
J’ai fixe´ le signal des pixels a` 100. J’ai ajoute´ a` cette valeur du signal un bruit gaussien.
Je travaille sur une co-addition de 20 frames. J’ai se´lectionne´ un pixel “normal”, i.e. ni
mauvais ni sature´ et je lui ai impose´ un signal plus important que les autres pixels, le fixant
arbitrairement a` 200 uniquement dans la frame centrale. La Fig. 8.14 montre le re´sultat de
ce test, illustrant le signal en fonction du nume´ro de la frame, avant (courbe rouge) et apre`s
(points bleus) avoir utilise´ la taˆche photMMTdeglitching. Cette figure montre clairement que
la proce´dure en question corrige correctement la valeur du pixel endommage´ pour lui donner
une valeur convenable. A l’e´poque ou` j’ai mene´ cette se´rie de tests, le masque lie´ aux glitches
n’e´tait pas encore mis en application.
Conclusions sur les masques
Le paragraphe pre´ce´dent a mis en e´vidence, avec la Fig. ?? en particulier, les risques de
se baser sur la projection sur le ciel (taˆche PhotProject) pour analyser la validite´ des masques
obtenus via les diffe´rentes e´tapes du pipeline. Dans ce paragraphe, je travaille a` partir de la
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version dp-pacs 350, et j’ai analyse´ les masques sans passer par l’e´tape de projection sur le
ciel. J’ai utilise´ a` la place l’outil “MaskViewer” code´ dans le pipeline, pour obtenir l’aspect
visuel du masque, comme l’illustre la Fig. 8.15. Pour ve´rifier la validite´ de ce produit, i.e.
du MaskViewer du pipeline, j’ai compare´ le re´sultat obtenu a` la Fig. 8.15 avec le masque
contenu dans les fichiers de calibration. Les deux de´marches donnent le meˆme re´sultat et
par conse´quent je retrouve bien la meˆme conclusion que dans le paragraphe sur la taˆche
photFlagBadPixel, a` savoir que le masque de pixel indique´ mauvais est correct.
Figure 8.15 – Aspect du masque des pixels conside´re´s mauvais a` partir du logiciel “Mask-
Viewer”. (Travail obtenu a` partir de la version 350 de dp-pacs).
8.3 Aboutissement de cette fructueuse collaboration au sein des consortiums
PEP et HERMES
J’ai eu la chance, de`s le de´but de ma the`se, de faire partie de deux consortiums interna-
tionaux, PEP et HerMES.
PEP, pour PACS Evolutionary Probe, est un programme de temps garanti Herschel (P.I. :
Dieter Lutz) visant a` obtenir des releve´s cosmologiques du ciel extragalactique jusqu’a` des
hauts redshifts a` l’aide de l’instrument PACS.
Les buts scientifiques de PEP sont nombreux et ambitieux et s’inse`rent dans le sujet de
l’e´volution des galaxies. PEP permet, entre autres, de chercher a` re´soudre le fond diffus infra-
rouge et a` de´terminer la nature de ces constituants. Un autre projet majeur est de de´terminer
l’e´volution cosmique de la formation stellaire enfouie dans la poussie`re et de la luminosite´
infrarouge. PEP peut e´galement contribuer a` de´terminer la contribution des AGNs et peut
aussi e´tudier les relations entre l’e´mission infrarouge et l’environnement des galaxies.
Dans le but de re´pondre a` ces questions scientifiques, PEP observe de nombreux champs.
En particulier, PEP offre des observations de six champs parmi les plus larges et les plus
observe´s a` l’heure actuelle, ainsi que deux amas de galaxies a` hauts redshifts et pour finir une
dizaine d’amas de galaxies ou` les effets de lentillage gravitationnel sont visibles. Je m’inte´resse
plus particulie`rement aux releve´s cosmologiques des grands champs de PEP, a` savoir COS-
MOS, le Lockman Hole, E-CDFS, le Groth Strip, GOODS-S et finalement GOODS-N.
PEP rassemble une cinquantaine de scientifiques re´parti majoritairement en Europe, au
MPE a` Garching, au CEA, a` l’IAC aux Canaries, a` l’INAF en Italie, au Herschel Science
Center et finalement quelques personnes aux Etats-Unis.
PEP est coordonne´ avec les observations de SPIRE sur les meˆmes champs que ceux cite´s
pre´ce´demment dans le cadre du programme HerMES.
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HerMES, pour Herschel Multi-tiered Extragalactic Survey, est e´galement un programme
de temps garanti Herschel (P.I. : Seb Oliver) destine´ a` e´tudier l’e´volution des galaxies a` haut
redshift a` l’aide de l’instrument SPIRE.
Je me suis particulie`rement investi dans le consortium PEP, via la pre´paration a` la
re´duction de donne´es et les tests mene´s sur le pipeline comme de´crit pre´ce´demment. Mon
implication dans HerMES rele`ve surtout de l’utilisation du mode d’observation SPIRE/PACS
paralle`le ou` mes connaissances sur le pipeline PACS m’ont permis d’apporter mon expertise
sur ce mode d’observation paralle`le et de tester une partie du pipeline consacre´ a` ce mode.
Ces collaborations, au sein des consortiums PEP et HERMES, ont donne´ lieu a` de nom-
breuses publications ou` je suis co-auteur (cf l’annexe D pour la liste comple`te des articles ou`
je suis co-auteurs).
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Chapitre9
COSMOS vu par Herschel
9.1 Obtention du catalogue PACS-COSMOS
Le champ COSMOS, de´crit au chapitre 4, a e´te´ observe´ avec Herschel, et notamment
avec l’instrument PACS. Je vais de´crire dans cette section les diffe´rentes e´tapes qui ont e´te´
ne´cessaires pour obtenir les cartes a` 100 et 160 µm du champ COSMOS.
9.1.1 Analyse de donne´es
Les observations du champ COSMOS ont e´te´ de´compose´es en 49 AORs, ce qui correspond
a` un total de 213 heures d’observations. Ces observations ont e´te´ prises dans le mode de
“balayage” (scan mode) avec la vitesse de scan de 20”/sec. COSMOS a duˆ eˆtre observe´ en
deux fois. En de´cembre 2009, 43 des 49 AORs de COSMOS ont e´te´ observe´s. Cela correspond
a` 85% de la profondeur pre´vue pour les observations dans ce champ. Les 6 AORs manquant
s’expliquent par les priorite´s du te´lescope a` observer tel ou tel champ, en prenant en compte
les dates de visibilite´ de chacun de ces champs. Pour ne pas perdre de temps, les observations
PACS-COSMOS ont e´te´ analyse´es et re´duites de`s de´cembre 2009 avec cette quasi-totalite´
des AORs. En effet, les observations obtenues e´taient de´ja` suffisantes pour obtenir une carte
finale et un catalogue de bonne qualite´ et en de´duire des re´sultats scientifiques valables.
Les dernie`res observations COSMOS ont e´te´ obtenues en juin 2010 et le catalogue complet
et de´finitif de COSMOS a alors pu eˆtre acquis, suivant les proce´dures mises en place de`s
de´cembre 2009. La re´duction de donne´es a e´te´ mene´e par Dieter Lutz (MPE, Garching) et
moi-meˆme. Cependant, Herve´ Aussel (CEA), Paola Popesso (MPE, Garching) et Li Shao
(MPE, Garching) nous ont e´te´ d’une aide pre´cieuse.
Les donne´es des premie`res observations COSMOS ont e´te´ traite´es avec le pipeline standard
de re´duction PACS, version 2.0.1328, comme explique´ en partie a` la section 8.2 et dans un
environnement HCSS (Ott 2010). A ce processus de base ont e´te´ ajoute´es quelques proce´dures
supple´mentaires que je vais justement de´tailler ici. Je vais de´crire dans cette section tout le
travail a` accomplir avant de pouvoir obtenir une carte finale qui permettra par la suite
d’obtenir un catalogue de sources (apre`s extraction de sources, cf sous- section 9.1.2).
Le processus de re´duction de donne´es de COSMOS peut globalement se re´sumer en trois
e´tapes. Je vais dans un premier temps expliquer globalement les e´tapes qui ont e´te´ ne´cessaires
pour obtenir la carte finale du champs COSMOS dans chacune des bandes PACS.
La premie`re e´tape consiste en une se´rie de tests pre´liminaires sur les donne´es traite´es par
les e´tapes standard du pipeline. Je dresse tout d’abord une liste rapide de tous ces tests, pour
y revenir juste apre`s plus en de´tails point par point :
– ve´rifier la qualite´ des images, i.e s’il n’y a pas d’interfe´rences ou de “speed bump”, saut
lie´ a` la vitesse de scan des observations.
110 COSMOS vu par Herschel
– ve´rifier si l’astrome´trie de la carte obtenue est correcte et en accord avec les observations
de´ja` existantes du champ COSMOS.
– ve´rifier qu’il n’y a plus de glitch dans nos images
– recentrer les donne´es.
Apre`s avoir valide´ ces diffe´rents points, il est possible de passer a` la deuxie`me e´tape. Les
scripts ne´cessaires a` l’obtention de la carte finale sont relance´s et un nouveau jeu de donne´es
est obtenu. La troisie`me e´tape consiste a` refaire des tests de ve´rification, dont ceux cite´s lors
de la premie`re e´tape, avant la co-addition finale des images.
La reconstruction de la carte se fait ensuite par simple co-addition, a` partir d’une version
simplifie´e de la me´thode de “drizzle” (Fruchter and Hook 2002). Les images produites par
chaque jeu d’observations ont e´te´ moyenne´es par le poids correspondant au temps d’exposition
qu’a rec¸u chaque pixel. Ces images ont ensuite e´te´ co-additionne´es pour obtenir la carte finale.
La carte finale des erreurs correspond a` la de´viation standard de ces moyennes ponde´re´es.
Il a fallu cependant prendre en compte une source d’erreurs provenant de la nature meˆme
des cartes obtenues par scan du satellite. En effet, dans le cas du mode d’observation par
scan, il existe une corre´lation entre les pixels voisins, et cet effet s’ave`re particulie`rement
pre´sent dans la direction du scan. Ces corre´lations sont pratiquement uniformes en regardant
la carte dans sa globalite´. En conclusion, pour prendre en compte ces effets, un facteur moyen
de corre´lation a e´te´ calcule´ et ensuite pris en compte dans le calcul de l’erreur sur les flux
extraits a` partir de la carte finale.
Je pre´cise qu’une seconde se´rie de tests a e´te´ mene´e une fois la carte “pseudo-finale”
obtenue. Je vais de´tailler ces diffe´rents tests ci-apre`s. Une fois les tests valide´s, les donne´es
ont e´te´ traite´es une dernie`re fois, les images co-additionne´es a` nouveau en suivant la meˆme
me´thode. Et la carte finale a ainsi e´te´ obtenue.
Je viens d’expliquer la totalite´ des e´tapes du traitement des donne´es COSMOS, depuis
la re´duction des donne´es via le pipeline jusqu’a` l’obtention de la carte finale. Dans les pa-
ragraphes pre´ce´dents, je ne suis pas entre´e dans les de´tails des diffe´rents tests que j’ai eu a`
mener sur les observations du champ COSMOS. Je vais maintenant de´crire ces tests dans deux
sous-parties, correspondant chacune a` une pe´riode diffe´rente dans le calendrier de traitement
des donne´es COSMOS. Je vais insister particulie`rement sur les ve´rifications pour lesquelles
j’ai moi meˆme e´te´ implique´e.
Premie`re se´rie de tests
Il s’agit des tests a` mener sur les re´sultats obtenus sur les donne´es apre`s passage par les
e´tapes standards du pipeline.
Ve´rification de la bonne qualite´ des images
Certaines parties des observations du champ COSMOS se sont re´ve´le´es de mauvaise qua-
lite´. En effet, des motifs e´tranges, comme de longues traˆıne´es, ont e´te´ repe´re´s dans certains
scans du champ COSMOS. Je donne un exemple flagrant de ce type de motifs, surnomme´s
“interfe´rences”, a` la Fig. 9.1. Les deux panneaux montrent la meˆme observation du champ
COSMOS, i.e. le meˆme nume´ro d’observation ou “OBSID”, mais pour des scans diffe´rents,
c’est-a`-dire pour des passages diffe´rents du satellite sur le ciel. Le champ COSMOS a e´te´
observe´ 49 fois (d’ou` 49 AORs). Chaque observation a e´te´ faite en plusieurs fois, selon le
sche´ma de la Fig. 8.8. La Fig. 9.1 repre´sente deux scans successifs pour l’OBSID 6805. Le
panneau du haut montre un bel exemple de figure d’interfe´rences, tandis que le panneau
du bas montre des donne´es sans aucun proble`me. Ces interfe´rences sont sans doute dues au
champ magne´tique cre´e par les panneaux solaires, re´cupe´re´ par les passages des caˆbles en
sortie des bolome`tres vers l’e´lectronique.
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Une des taˆches de mon travail a e´te´ de regarder l’inte´gralite´ des observations COSMOS,
scan par scan, pour noter ces figures d’interfe´rences. Le but ici e´tant d’e´liminer ces de´fauts
pour la prochaine e´tape du processus d’obtention de la carte finale.
Le re´sultat de cette e´tude sur les interfe´rences a de´voile´ que ce proble`me d’interfe´rences
n’affecte que les donne´es prises dans la bande bleue, et qu’aucun de´faut n’a e´te´ retrouve´ dans
les scans d’observations dans la bande rouge de PACS. Il a fallu mettre de coˆte´ ces scans
proble´matiques pour obtenir un jeu de donne´es “propres”.
Figure 9.1 – Exemple d’interfe´rences sur l’image bleue COSMOS (OBS ID : 6805). En
haut : partie du scan nume´ro 10. Exemple flagrant d’interfe´rences. En bas : partie du scan
nume´ro 11. Il s’agit la` d’un exemple normal d’image.
Un autre type de de´faut peut venir endommager la qualite´ des donne´es COSMOS. Il s’agit
de ce que j’ai appele´ plus haut les “speed bump”. Cet effet provient de la vitesse de scan
impose´e au te´lescope pour prendre les observations. Cette vitesse n’est pas line´aire et lorsque
le te´lescope subit un“saut” dans sa vitesse, le pointe´ du te´lescope n’est alors pas digne de
confiance. Il est donc ne´cessaire de repe´rer ces effets dans les observations COSMOS, et de
mettre ces observations endommage´es de coˆte´ de manie`re a` ne pas les prendre en compte
pour la suite du travail de re´duction.
Ve´rification de la me´thode d’e´limination des glitches (Deglitching)
Comme explique´ a` la section 8.2.2, la taˆche de Deglitching a` appliquer lorsque les diffe´rentes
e´tapes du pipeline sont de´roule´es utilise des parame`tres dont les valeurs ont e´te´ calcule´es de
manie`re ge´ne´rale pour une utilisation optimale de cette taˆche. De nombreux tests ont e´te´
effectue´s pour valider la valeur de ces parame`tres. Ces valeurs ont e´te´ utilise´es pour obtenir
la carte pre´liminaire du champ COSMOS dont je cherche justement a` ve´rifier la validite´.
Cependant, dans le cas du champ COSMOS, avec les valeurs standards de ces parame`tres,
les sources les plus brillantes du champ sont conside´re´es comme des glitches et des flux in-
corrects vont alors leur eˆtre associe´s. Ce type de proble`me est illustre´ a` la Fig. 9.2. Les deux
panneaux de cette figure montrent la meˆme zone du champ COSMOS mais vue de manie`re
diffe´rente. La figure de gauche correspond a` une observation dans la bande bleue PACS sur la
gauche, et de´voile en son centre une source tre`s brillante. En effet, le cercle bleu indique qu’il
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s’agit d’une des sources les plus brillantes du catalogue 24 µm. La figure de droite montre
la carte de couverture de la meˆme zone. La carte de couverture permet de voir le nombre
de scans qu’a vu chaque pixel. La carte de couverture est cense´e avoir un aspect lisse. Or le
panneau droit de la Fig. 9.2 montre le contraire : un point sombre est observe´ dans la carte
de couverture aux coordonne´es ou` se trouve la source brillante, comme le montre les re´ticules
verts pre´sents sur les deux panneaux et indiquant la meˆme position. Le fait que la carte de
couverture ne soit pas lisse mais pre´sente cet “incident” souligne que la source brillante en
question a e´te´ conside´re´e par la taˆche Deglitching du pipeline comme e´tant un glitch et non
une source re´elle a` fort flux. En inspectant la totalite´ des cartes PACS-COSMOS, j’ai trouve´
5 cas de “deglitching excessif” pour la voie bleue et 4 cas pour la voie rouge.
Dans le but de re´soudre ce proble`me, il aurait fallu refaire tourner le pipeline sur les
donne´es COSMOS et obtenir ainsi une nouvelle carte co-additionne´e. Mais pour e´viter cette
e´tape qui ne´cessite un temps de calcul tre`s long, il a e´te´ de´cide´ de garder les valeurs standards
pour les parame`tres lie´s a` la taˆche de Deglitching pour une premie`re application de cette
taˆche en tenant compte des masques marquant les pixels conside´re´s comme de´fectueux. Dans
un second temps, les masques sont enleve´s pre`s des sources les plus brillantes. La taˆche de
Deglitching est applique´e a` nouveau mais avec des parame`tres dont les effets sont plus doux.
J’ai teste´ justement la valeur a` fixer pour ces parame`tres, en trouvant le meilleur compromis
entre la capacite´ de la taˆche avec ces nouvelles valeurs a` bien e´liminer les glitches re´els, et
le fait que les sources brillantes ne sont plus conside´re´es comme des glitches et ont donc une
valeur correcte pour leur flux.
Figure 9.2 – Exemple d’un proble`me dans la carte de couverture lie´ a` la taˆche de Deglitching.
Sur la gauche : image PACS dans la voie bleue du champ COSMOS, centre´e sur une
source brillante. Le cercle bleu indique qu’il s’agit d’une source de´tecte´e a` 24 µm et qu’elle
fait partie des sources les plus brillantes du catalogue 24 µm. Sur la droite : carte de
couverture correspondant a` la meˆme re´gion que le panneau de gauche. La source tre`s brillante
indique´e par le re´ticule vert sur la figure de gauche correspond a` une marque dans la carte
de couverture, alors qu’il ne devrait pas y en avoir.
Recentrage de la carte
Les imperfections, les e´ventuelles de´rives et les erreurs dans l’exactitude du pointe´ du
te´lescope ont e´te´ corrige´es en recentrant les donne´es sur une grille de sources de´ja` connues.
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Le travail a e´te´ effectue´ a` partir de sources du catalogue 24 µm ou` les erreurs sur l’astrome´trie
sont faibles. Ces objets ont e´te´ empile´s par la me´thode du stacking pour toutes les “portions
d’observations” ou scan legs en anglais dans la meˆme direction et pour des subdivisions du
nombre total de cartes. Le re´sultat de cet empilement a permis de calculer le de´calage moyen
a` appliquer pour cette se´rie de scan legs dans la direction de ces observations. L’ordre de
grandeur de ces corrections de recentrage peut atteindre 5 arcsec.
Une fois ces tests pre´liminaires valide´s, les donne´es sont retraite´es a` nouveau. Un nouveau
jeu de donne´es est alors a` disposition et je vais maintenant de´crire les derniers tests applique´s
aux donne´es avant l’obtention de la carte finale.
Deuxie`me se´rie de tests
Il s’agit cette fois-ci des tests mene´s apre`s avoir re-traite´ les donne´es suite aux re´sultats
obtenus apre`s la premie`re se´rie de tests. Certaines ve´rifications sont d’ailleurs pre´sentes dans
les deux se´ries.
Il faut par exemple :
– ve´rifier une nouvelle fois l’astrome´trie.
– ve´rifier les largeurs des PSFs ( de l’anglais point spread function).
– obtenir le flux des sources et regarder s’ils sont plausibles par rapport aux flux MIPS.
– ve´rifier si les observations qui avaient e´te´ indique´es comme e´tant fortement affecte´es
par les interfe´rences ont e´te´ correctement enleve´es du jeu de donne´es.
– regarder l’aspect de la carte de couverture pour signaler une e´ventuelle anomalie.
– ve´rifier a` nouveau le Deglitching des sources brillantes.
– ve´rifier si les cartes contiennent des points qui ne sont pas des galaxies mais qui seraient
duˆs au passage d’un aste´ro¨ıde par exemple, et auraient donc tendance a` e´voluer d’un
AOR a` l’autre.
Les re´sultats sur la qualite´ des images sont illustre´s par la Fig. 9.3. J’ai ve´rifie´ une nouvelle
fois les diffe´rentes cartes obtenues apre`s la premie`re co-addition des cartes corrige´es. Je n’ai
trouve´ qu’un seul proble`me d’interfe´rence tre`s marque´ qui n’avait pas e´te´ indique´ lors de la
premie`re e´tude sur les interfe´rences dans COSMOS explicite´es plus haut. Trois autres cas
d’interfe´rences ont e´galement e´te´ note´s, mais il s’agit de motifs tre`s faibles. Cela signifie que
la quasi-totalite´ des scans conside´re´s proble´matiques ont e´te´ correctement e´limine´s du jeu
de donne´es, comme le montre par exemple le panneau c) de la Fig. 9.3. Les deux autres
panneaux de la Fig. 9.3 montrent que les observations affecte´es par des “speed bumps” ont
e´galement e´te´ correctement e´limine´es pour pouvoir proce´der au traitement des donne´es.
En revanche, en ve´rifiant que la carte de couverture a bien l’aspect lisse attendu, un
proble`me jusqu’alors inconnu est apparu comme le montre la Fig. 9.4. L’empreinte des bo-
lome`tres est visible dans le coin en bas a` droite de l’image, que ce soit dans la bande rouge
(panneau de gauche) ou dans la bande bleue (panneau de droite). Ce de´faut provient d’une
unique AOR que j’ai pu identifier en regardant chaque carte de couverture. En effet, l’AOR
8049 pre´sente des anomalies quant a` la prise d’observations par le te´lescope. Ces anomalies se
retrouvent au niveau des produits de pointage dans le pipeline voire meˆme dans le pointage
effectif du te´lescope. Par conse´quent, les parties du scan de cet AOR concerne´ par ce de´faut
ont e´te´ enleve´es des donne´es a` retraiter. Enlever ces observations ne posent pas de proble`me,
d’autant plus que le pointage du te´lescope leur correspondant est peu fiable. Le motif plus
sombre dans le coin en haut a` gauche visible sur le panneau gauche de la Fig. 9.4 correspond
a` un temps d’exposition plus faible duˆ a` un certain nombre d’observations rejete´es pour cause
de “speed bump”.




Figure 9.3 – Deuxie`me se´rie de tests sur les donne´es re´duites de COSMOS avant obtention
de la carte finale. a) et b) Deux exemples d’observations ou` des parties ont e´te´ correctement
enleve´es suite a` un proble`me de “speed bump” (respectivement, OBSID 7072 et 7071). c)
Une ligne verticale entie`re d’observations a e´te´ e´limine´e du jeu de donne´es. Cela correspond
a` deux scans successifs d’orientation verticale affecte´s par des interfe´rences.
J’ai ensuite compare´ les flux de la bande rouge de PACS, obtenu a` partir d’une simple
application de photome´trie d’ouverture sur les sources les plus brillantes, avec les flux du
catalogue MIPS 160 µm. Je trouve une diffe´rence de 15% entre ces deux flux pour une meˆme
source. Les flux peuvent ainsi eˆtre conside´re´s corrects e´tant donne´ que les flux sont ici obtenus
par la simple me´thode de photome´trie d’ouverture.
Tous les autres tests ont pu eˆtre mene´s avec succe`s ce qui a permis de retraiter une dernie`re
fois les donne´es et d’obtenir ainsi la carte finale. Cette carte est justement visible sur la Fig.
9.5 sur le panneau de droite, pour les observations a` 160 µm. Pour comparaison, je montre
sur cette figure la carte du champ COSMOS image´ par MIPS-160 µm (panneau de gauche).
La meilleure qualite´ des donne´es PACS est clairement visible sur cette figure.
Cette carte finale, co-addition des diffe´rents scans du champ COSMOS, va permettre l’ob-
tention du catalogue COSMOS-PACS par l’extraction des sources, comme je vais le de´tailler
dans la section qui suit. Ces diffe´rentes e´tapes de la re´duction des donne´es COSMOS sont en
partie reprises et explique´es dans le papier sur le consortium PEP de Lutz et al. (2011).
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Figure 9.4 – Proble`me dans la carte de couverture. a) carte dans la voie rouge. b) zoom
d’une partie de la carte dans la voie bleue
-0.0015 -0.001 -0.0005 0 0.0005 0.001 0.0015
Figure 9.5 – Champ COSMOS observe´ a` 160 µm Sur la gauche : observe´ avec MIPS 160
µm. Sur la droite : observe´ avec PACS 160 µm. Les deux images repre´sentent la meˆme
partie du champ COSMOS mais avec une re´solution nettement supe´rieure dans le cas de la
carte obtenue avec PACS.
9.1.2 Extraction de sources
Les catalogues de PEP en ge´ne´ral, et notamment ceux du champ COSMOS, ont e´te´
obtenus selon deux approches diffe´rentes, chacune re´pondant de manie`re plus optimale aux
diffe´rents objectifs scientifiques de´finis dans le cadre du consortium.
La premie`re me´thode consiste en une extraction a` l’aveugle en utilisant le code d’ajuste-
ment de PSF Starfinder (Diolaiti et al. 2000). Cette me´thode repose sur la forte hypothe`se
comme quoi toutes les sources sont ponctuelles, et il est possible de leur appliquer une PSF.
Il faut ensuite proce´der a` une extraction des sources au dessus d’un certain niveau en signal
sur bruit. Cette extraction de sources se fait sans utiliser aucune information sur les donne´es
du meˆme champ dans les autres longueurs d’onde. Cette me´thode d’extraction de sources est
donc conside´re´ non biaise´e.
Le catalogue du champ COSMOS ainsi obtenu inclus toutes les sources au dessus d’une
limite S/N de 3σ, obtenue directement a` partir des mesures de flux et des incertitudes sur ces
flux. Une information importante a` connaˆıtre est le taux de comple´tude du catalogue ainsi que
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le taux de contamination par fausse de´tection. Pour cela, des simulations ont e´te´ exe´cute´es.
Plus de 10 000 sources artificielles ont e´te´ ajoute´es a` la carte finale de PACS. Ces sources
ont e´te´ ensuite extraites avec Starfinder dans la meˆme configuration que celle mise en place
pour extraire les sources re´elles. Cette de´marche a permis d’e´valuer le taux de comple´tude
du catalogue (a` 60%) et le taux de contaminants, comme explicite´ a` la Table 9.1.2.
Je donne e´galement le niveau de comple´tude a` 80% pour le catalogue obtenu a` partir
d’une extraction a` l’aveugle. Ce niveau est atteint pour des flux de ∼10 mJy et ∼20 mJy a`
100 et 160 µm respectivement.
L’extraction des sources les plus brillantes (100 mJy et plus) ont pose´ proble`me avec l’uti-
lisation de Starfinder. En effet, ces sources tre`s brillantes sont e´galement tre`s e´tendues, meˆme
dans les images PACS, et la me´thode d’ajustement de PSF n’est alors plus assez robuste pour
les extraire proprement et de´terminer leur flux. Il a alors fallu utiliser SExtractor (Bertin and
Arnouts 1996) sur ces sources. Les re´sultats sont les suivants. A 100 µm, le catalogue Starfin-
der a` 3σ contient 5644 sources. Le catalogue SExtractor contient 115 sources potentiellement
affecte´es par le phe´nome`ne de sources trop e´tendues pour eˆtre extraites proprement. Sur ces
115 sources, 78 correspondent a` au moins deux sources du catalogue Starfinder. Ce phe´nome`ne
affecte au total 182 sources du catalogue Starfinder. Une fois les effets des sources e´tendues
corrige´s par l’utilisation de SExtractor, le catalogue blind final contient 5540 sources. De la
meˆme manie`re, le catalogue Starfinder a` 160 µm contient 5339 sources. Le catalogue SEx-
tractor contient 100 sources potentiellement affecte´es par les effets de´crits ci-dessus. Sur ces
100 objets, 59 d’entre eux correspondent a` au moins deux sources du catalogue Starfinder.
Ce qui correspond a` un total de 131 sources du catalogue Starfinder affecte´es. Le catalogue
corrige´ de ces effets contient alors 5267 sources.
Ce travail d’extraction de sources suivant la me´thode “blind” a e´te´ mene´e par Stefano
Berta & Benjamin Magnelli (MPE).
La deuxie`me me´thode pour obtenir les catalogues PEP-COSMOS est d’utiliser la position
des sources 24 µm et la technique d’ajustement de PSF. Il s’agit de la me´thode avec “priors”.
La liste des priors utilise´s provient du catalogue profond de Le Floc’h & Aussel a` partir
des observations MIPS-24 µm dans COSMOS (Le Floc’h et al. 2009). Le catalogue PACS
avec priors a e´te´ obtenu en utilisant Daophot II. De la meˆme manie`re que pour le catalogue
blind, des simulations ont e´te´ conduites de manie`re a` obtenir les taux de comple´tude et de
contaminants. Ces re´sultats sont re´sume´s a` la Table 9.1.2.
Ce travail d’extraction de sources avec priors a e´te´ mene´ par Emeric Le Floc’h (CEA).
Champ et Bande F(3σ) N≥3σ F(5σ) N≥5σ Comp. 3σ f(cont.)3σ Comp. 5σ f(cont.)5σ
COSMOS blind 100 µm ∼5.0 5360 ∼8.3 3490 0.11 0.27 0.59 0.02
COSMOS blind 160 µm ∼10.2 5105 ∼17.0 2759 0.09 0.29 0.59 0.03
COSMOS piors 100 µm ∼5.0 5368 ∼8.0 2999 0.43 0.58 0.90 0.09
COSMOS priors 160 µm ∼11.0 4649 ∼18.0 2159 0.29 0.48 0.84 0.09
Table 9.1 – Statistiques du champ COSMOS. Comparaison entre les catalogues obtenus par
la me´thode d’extraction non biaise´e (extraction a` l’aveugle, ou blind dans la table ci-dessus)
et par la me´thode avec “priors”.
Les deux me´thodes conduisent a` des re´sultats similaires et les flux obtenus dans les deux
catalogues sont en tre`s bon accord. La Fig. 9.6 montre les comparaisons entre les deux
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catalogues, avec en partant de la gauche vers la droite : la comparaison directe des flux
obtenus dans les deux catalogues, la distribution des sources sans contreparties et enfin la
distribution des sources sans contreparties en terme de fraction relative par rapport au nombre
total de sources dans un intervalle de flux donne´. Les panneaux de gauche de la Fig. 9.6
montrent le bon accord au niveau des flux pour les deux catalogues. En revanche, on observe
un plus grand nombre de sources tre`s faibles dans le catalogue avec priors, ce qui n’est pas
surprenant. En effet, au vu de la me´thode d’obtention des catalogues, la me´thode avec priors
permet d’extraire des sources plus profondes en flux que la me´thode d’extraction blind.
Dans la suite de ce manuscrit, lorsque je fais re´fe´rence au catalogue PACS-COSMOS ou
encore aux flux PACS, j’utilise exclusivement le catalogue obtenu avec priors.
Field F(3σ) N F(5σ) N Completeness f(spur) Completeness f(spur)
& band mJy ≥ 3σ mJy ≥ 5σ 3σ 3σ 5σ 5σ
COSMOS 100 ∼ 5.0 5368 ∼ 8.0 2999 0.43 0.58 0.90 0.09
COSMOS 160 ∼ 11.0 4649 ∼ 18.0 2159 0.29 0.48 0.84 0.09
Table 3: Statistics of COSMOS catalogs extracted using position priors at 24µm.
for possible mistakes or errors during extraction, calibration, etc.
We briefly report the comparison between the two flavors of catalogs in Figure 5.
For each band, we show:
the direct comparison of fluxes for sources in common to both catalogs;
the distribution of unmatched sources in absolute number;
the distribution of unmatched sources in fraction relative to total in the given
flux bin.
Fluxes extracted with the two methods (completely independent, excepted for the
adopted PSF profiles) are well consistent to each other.
As far as the distribution of un-matched sources is concerned, we find an “excess”
of faint objects in the priors catalog, with respect to the blind one. It is actually
expected that the catalogs extracted with 24 µm positional priors are deeper than
the blind catalogs and retrieve more faint sources (see also completeness diagrams in
Figs. 2 and 4).
Figure 5: Comparison between blind and priors catalogs in PEP COSMOS.
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Figure 9.6 – Comparaison entre les catalogues obtenus par la me´thode d’extraction non
biaise´e (extraction a` l’aveugle, ou blind) et par la me´thode avec “priors” de PEP-COSMOS.
En revanche, dans l’e´tude de Berta et al. (2010), les courbes de comptages de galaxies ont
e´te´ obtenues a` partir des catalogues blind de PEP. La Fig. 9.7, que j’ai de´ja` introduite au
chapitre 1, montre ces comptages PEP normalise´s a` la pente euclidienne (dN/dS ∝ S−2.5 ou`
S est le flux) a` 100 et 160 µm. Les symboles pleins sur cette figure correspondent a` la limite
de comple´tude de 80%. En utilisant la me´thode de´crite dans Chary et al. (2004), l’analyse a
e´te´ e´tendue a` des objets plus faibles jusqu’a` la limite de de´tection de 3σ. On observe sur les
deux panneaux de la Fig. 1.5 un bon accord entre les re´sultats PACS et les comptages ISO
a` 95 µm (Rodighiero and Franceschini 2004; He´raudeau et al. 2004) et a` 160 µm avec MIPS
(Be´thermin et al. 2010), et cela notamment dans le cas du champ COSMOS.
Une fois encore, cette collaboration au sein de PEP a e´te´ fructueuse et me permet d’eˆtre
co-auteur sur des papiers de grands inte´reˆts scientifiques. Ces papiers sont pour la plupart
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Fig. 1. Number counts at 100 (left) and 160 µm (right), normalized to the Euclidean slope. Filled/open symbols belong to flux bins above/below
the 80% completeness limit. Models belong to Lagache et al. (2004), Franceschini et al. (2010), Rowan-Robinson (2009), Le Borgne et al. (2009),
Valiante et al. (2009), Lacey et al. (2010), Gruppioni & Pozzi (in prep.). Shaded areas represent ISO and Spitzer data (Rodighiero & Franceschini
2004; Héraudeau et al. 2004; Béthermin et al. 2010). Inset: Collection of PACS number counts, including this work (red, limited to relative errors
≤15% for clarity sake), PEP Abell 2218 (grey, Altieri et al. 2010) and HerMES-PACS (light-blue, Aussel et al., in prep.). The solid lines in the
insets mark the trends expected for a non-evolving population of galaxies.
(∼450 arcmin2) fields. Appendix A describes data reduction and
catalog extraction.
PACS number counts were computed in each field within
0.1 dex flux bins, and are reported in Fig. 1 and Table 1, normal-
ized to the Euclidean slope (dN/dS ∝ S −2.5). Incompleteness
and spurious sources have been dealt with using Monte Carlo
simulations (see Appendix A). Filled symbols belong to the con-
servative 80% completeness limit. Thanks to the method de-
scribed in Chary et al. (2004), we extend the analysis down to
the faintest objects detected at the 3σ level. Error bars include
Poisson statistics, flux calibration uncertainties, and photomet-
ric errors. The latter have been propagated into number counts
via 104 realizations of random Gaussian flux errors applied to
each PACS source, using a dispersion equal to the local mea-
sured noise. The 95 µm ISO counts (Rodighiero & Franceschini
2004; Héraudeau et al. 2004) and the 160 µm Spitzer results by
Béthermin et al. (2010, including GOODS/FIDEL, COSMOS
and SWIRE fields) are consistent with PACS data, excepted the
ISO faintest flux bin.
Small insets in Fig. 1 show results from PACS guaranteed-
time surveys: this work, Abell 2218 lensed counts (Altieri et al.
2010), and HerMES (Aussel et al., in prep.). The three datasets
complement each other and show overall agreement, the 160 µm
HerMES counts excepted. This discrepancy can be ascribed to
the sheet of galaxies known to bias the HerMES LH North field,
on which their counts are based (Owen & Morrison 2009).
Differential, Euclidean-normalized counts display various
well-known features: below ∼100 mJy at 100 µm and ∼200 mJy
at 160 µm, the slope is super-Euclidean, reaching a peak in
the counts between ∼5–10 and 30 mJy, while at fainter fluxes
the slope quickly becomes sub-Euclidean. These attributes are
generally interpreted as indicating evolving properties in the
IR galaxy population (see Sect. 4): the trend expected for no-
evolution is shown in Fig. 1 insets.
The non-normalized differential counts can be represented
by a power law of the type dN/dS ∝ S α, with two distinct
slopes at fluxes fainter/brighter than S break. The results of a
weighted least squares fit are given in Table 2 for the different
PEP fields. The S break flux is ∼5.0 mJy at 100 µm and ∼8.5 mJy
at 160 µm. At the bright end, the number of sources in the small
fields is low, and error bars are dominated by Poisson statistics.
Consequently, the large uncertainties allow for nearly-Euclidean
Table 2. Power-law fit to PACS differential number counts in the form
dN/dS ∝ S α.
Field Flux range Slope Error
band [mJy] α dα
GOODS-N 100 2.8−5.6 –1.32 ±0.27
GOODS-N 100 5.6−45 –2.31 ±0.05
LH 100 6.0−89 –2.60 ±0.05
COSMOS 100 8.0−142 –2.63 ±0.03
GOODS-N 160 5.6−9.0 –1.67 ±0.32
GOODS-N 160 9.0−71 –2.54 ±0.04
LH 160 9.0−113 –2.68 ±0.05
COSMOS 160 17.0−179 –3.02 ±0.04
fits in GOODS-N and the LH. In the case of COSMOS, the
slope is significantly steeper than Euclidean at 160 µm, while
the 100 µm counts are still very flat. At the faint end, the 160 µm
slope derived from our counts (GOODS-N only) is consistent
with what is found by stacking 24 µm sources on Spitzer 160 µm
maps (Béthermin et al. 2010, α = −1.61 ± 0.21).
3. Resolved CIB fraction
The added contribution of resolved galaxies provides a lower
limit to the IR background and can be compared to direct mea-
surements of the total CIB. After the discovery of the CIB (Puget
et al. 1996; Hauser et al. 1998), numerous authors attempted
to directly measure its surface brightness from COBE/DIRBE
maps (e.g. Lagache et al. 2000; Renault et al. 2001; Wright 2004;
Dole et al. 2006). Here we adopt the most recent revision of the
Lagache et al. (2000) DIRBE measurements, provided in Dole
et al. (2006): 14.4±6.3, 12.0±6.9, and 12.3±2.5 [nW m−2 sr−1],
at 100, 140, and 240 µm, respectively. Interpolating between
these values, one obtains a value of 12.8 ± 6.4 [nW m−2 sr−1]
at 160 µm. These direct measurements are still affected by large
uncertainties, mainly due to difficulties in defining an absolute
flux scale and in removing zodiacal light. An alternative estimate
of the total CIB is obtained by integrating the power-law extrap-
olation of our number counts, between 0.01 and 1000 mJy. We
adopt the slope derived on GOODS-N data for S < S break and
an average between COSMOS and Lockman Hole at brighter
fluxes (see Table 2 and Sect. 2). The total CIB estimates from
this extrapolation are ∼12 and ∼13 [nW m−2 sr−1] in the green
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Figure 9.7 – Comptages a` 100 et 160 µm norm lise´ a` la pente euclidien e pour les champs
de PEP. Tire´e de Berta et al. (2010).
en cours de re´daction. Je donne cependant un exemple provenant de cette enrichissante col-
laboration : Th Redshift and N u of AzTEC/COSMOS 1 : A Starburst Galaxy at z =
4.6, Smolcˇic´ et al. (2011), ou` ils e´tudient la nature de la plus brillante des galaxies submil-
lime´triques du champ AzREC/COSMOS. Cette galaxie est extreˆmement jeune et massive,
et s’ave`re eˆtre compact et formant beaucoup d’e´toiles (∼ 1300 M% yr−1). Ils expliquent ces
re´sultats par le fait que cette source forment des e´toiles dans un re´gime ou` la gravite´ empeˆche
la formation de vents stellaires. Cela conduit a` une accumulation de matie`re et permet ainsi
la formation de nouvelles e´toiles.
9.1.3 Contreparties PACS des sources se´lectionne´es a` 24 µm
Le catalogue avec priors e´crit a` la sous-section pre´ce´dente a e´te´ obtenu a` partir d’un
catalogue 24 µm non public (Le Floc’h et al. 2009). Les flux 24 µm des sources les plus
faibles ne sont pas disponibles dans ce catalogue PEP-COSMOS. En revanche, j’ai la ch nce
d’avoir acce`s a` ce catalogue plus profond. Je n’ai donc pas directement utilise´ le catalogue
avec priors de PEP, mais je suis partie de mon e´chantillon de sources se´lectionne´es a` 24 µm
que j’ai de´crit et utilise´ dans la P rti II d ce manuscrit. J’ai cherche´ ici la contrepartie de
mes sources 24 µm dans le catalogue PEP.
Je ne m’inte´resse ici qu’aux sources MIPS-24 µm qui ont une contrepartie PACS. Je tra-
vaille ainsi sur un e´chantillon de 6029 sources. Je cherche a` obtenir le redshift photome´trique
de mes sources ainsi que des informations sur la photome´trie dans diffe´rentes bandes. Je
proce`de donc a` une cross-corre´lation avec le catalogue optique de Ilbert et al. (2009) sur une
me´thode similaire a` celle de´crite au chapitre 4. Cette fois-ci j’effectue toutefois une e´tape
supple´ment ire dans les cross-c rre´lations en m’inspirant de la me´thode de Le Floc’h et al.
(2009). En effet, en ra son de la grande densite´ de sources du catalogue optique compare´e
aux catalogues MIPS-24 µm ou encore PACS 100 et 160 µm, je d´cide de ne pas proce´der
a` une cross-corre´lation directe entre mon catalogue initial et le catalogu optique. Au cha-
pitre 4, j’ai mene´ une premie`re cross-corre´lation avec le catalogue en bande-K de McCracken
et al. (2010) pour ensuite mener une seconde corre´lation entre les re´sultats de la corre´lation
pre´ce´dente et le catalogue optique.
Dans le cas du catalogue des sources PACS se´lectionne´es a` 24µm, je proce`de a` la meˆme
premie`re e´tape qui consiste a` corre´l r mon catalogue avec celui en bande K avec un rayon
de 2”. 171 sources sur les 6029 sources initiales n’ont pas de co trepartie dans le catalogue
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en bande K. Dans le but de diminuer ce nombre de sources sans contrepartie, je me`ne une
autre corre´lation, en paralle`le, avec le meˆme rayon de 2” avec le catalogue en bande IRAC
cette fois-ci. Je combine le re´sultat de ces deux corre´lations. Cette double corre´lation me
permet de “re´cupe´rer” 34 sources. A la fin de cette premie`re e´tape dans la construction de
mon catalogue, 137 sources PACS se´lectionne´es a` 24µm n’ont pas de contreparties ni dans le
catalogue en bande K ni dans le catalogue en bande IRAC.
A partir des re´sultats de cette premie`re e´tape, je me`ne une deuxie`me cross-corre´lation
avec le catalogue en bande optique. Cette fois-ci, 124 sources n’ont pas de contrepartie entre
la premie`re et la deuxie`me e´tape de corre´lation.
Au total, sur les 6029 sources PACS se´lectionne´es a` 24 µm, 261 sources n’ont pas de
contrepartie optique et donc pas de redshift photome´trique.
Par curiosite´, je tiens a` faire remarquer que 249 sources de mon catalogue de sources
PACS- se´lectionne´es a` 24µm et avec contrepartie optique sont conside´re´es comme AGN car
elles sont de´tecte´es en rayon X dans les catalogues COSMOS (Salvato et al. 2009; Brusa et al.
2010). En effet, au vu de la profondeur du champ COSMOS, une de´tection dans les longueurs
d’onde des X signifie qu’il s’agit d’un AGN (cf chapitre 3).
9.2 Travaux pre´liminaires
9.2.1 Buts scientifiques
Le but de ce projet est d’exploiter les donne´es Herschel PACS (et SPIRE) pour mieux
contraindre le FIR et pouvoir ainsi comprendre la nature des sources fortement affecte´es par
l’extinction (notamment les sources OFIR que j’ai e´tudie´ dans la partie II). Ces sources aux
couleurs IR-moyen/optique extreˆmes sont fort probablement compose´es d’un AGN enfoui. Je
cherche a` quantifier la contribution AGN dans ces galaxies obscurcies par la poussie`re mais
qui contribue de manie`re non ne´gligeable au taux de formation stellaire a` z∼2. Je montrerai
cette e´tude au chapitre 10. En attendant, je cherche dans cette sous-section a` mieux connaˆıtre
les outils dont je dispose pour mener cette analyse. Je veux ici comprendre les couleurs
PACS/MIPS de toutes mes sources se´lectionne´es a` 24 µm, dans un premier temps. Je montre
e´galement des re´sultats pre´liminaires d’obtention de la luminosite´ infrarouge, que je noterai
par la suite LIR, par la me´thode d’ajustement des distributions spectrales d’e´nergie (SEDs).
Je compare d’ailleurs diffe´rentes me´thodes dans le but de trouver le meilleur compromis pour
obtenir le LIR en minimisant les erreurs et les extrapolations commises.
9.2.2 Comprendre les couleurs FIR/MIR
Je montre ici l’e´volution des couleurs PACS/MIPS avec le redshift, comme l’illustrent les
points noirs de la Fig. 9.8. Je compare sur cette figure l’e´volution des couleurs observe´es
avec l’e´volution des couleurs pre´dites par les templates pour 3 bibliothe`ques spectrales :
Chary and Elbaz (2001) en vert, Dale and Helou (2002) en bleu et Lagache et al. (2003) en
rouge. Les trois bibliothe`ques de SED mettent en avant le meˆme proble`me : il y a un exce`s de
sources “rouges” non explique´es par ces templates a` bas redshift (i.e. z < 1). J’appelle sources
“rouges” des sources se´lectionne´es a` 24 µm et avec contreparties PACS qui montrent de fortes
couleurs PACS/MIPS. Ces fortes couleurs signifient donc des rapports de flux F100µm/F24µm
et F160µm/F24µm e´leve´s. Pour re´ellement quantifier cet exce`s, je montre sur la Fig. 9.8 les
points me´dians de mon e´chantillon par intervalle de redshift. En effet, la courbe orange sur
les diffe´rents panneaux repre´sente la couleur PACS/MIPS me´diane des sources COSMOS.
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Figure 9.8 – Couleurs PACS-MIPS observe´es et compare´es avec les templates de trois bi-
bliothe`ques spectrales : Chary and Elbaz (2001) en vert (panneaux du haut), Dale and Helou
(2002) en bleu (panneaux du milieu) et Lagache et al. (2003) en rouge (panneaux du bas).
La colonne de gauche montre l’e´volution de la couleur 100/24 en fonction du redshift. La
colonne de droite montre l’e´volution de la couleur 160/24 en fonction du redshift. La courbe
orange correspond aux valeurs me´dianes des couleurs observe´es. Les erreurs sur ces me´dianes
ont e´te´ calcule´es par le MAD, i.e. Median Absolute Deviation.
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Les barres d’erreurs de ces points me´dians ont e´te´ calcule´es par la me´tode du MAD, pour
Median Absolute Deviation.
La me´diane pour la couleur 100/24 n’est finalement pas trop mal explique´e par les tem-
plates, notamment par ceux de la bibliothe`que Chary and Elbaz (2001). Dans le cas des
autres bibliothe`ques, l’exce`s de sources rouges est visible meˆme pour la me´diane des points
pour des redshifts z < 0.6 (pour la bibliothe`que Dale and Helou (2002)) et pour z < 0.3 (pour
la bibliothe`que de Lagache et al. (2003)). Pour conclure, lorsque je tiens compte des barres
d’erreurs, la me´diane de la couleur des sources est explique´e par les templates et ce, quelque
soit le redshift.
En revanche, la couleur 160/24 (panneaux de droite de la Fig. 9.8) est beaucoup moins
bien explique´e par les templates de ces trois bibliothe`ques que la couleur 100/24. En effet, les
templates ne reproduisent pas la couleur 160/24 de la me´diane (courbes orange de la Fig. 9.8)
dans les intervalles de redshifts suivants : 0.6 < z < 1.5 dans le cas de la bibliothe`que de Chary
and Elbaz (2001), 0.4 < z < 1.2 dans le cas de la bibliothe`que de Dale and Helou (2002),
0 < z < 0.6 et 1.8 < z < 2.7 dans le cas de la bibliothe`que de Lagache et al. (2003). Cette
fois-ci, meˆme en tenant compte des barres d’erreurs, les templates n’arrivent pas toujours a`
reproduire les couleurs 160/24 observe´es. Cet exce`s a de´ja` e´te´ observe´ par Lee et al. (2010)
dans le champ COSMOS e´galement. Lee et al. (2010) ont travaille´ a` partir de donne´es MIPS
24 µm et 160 µm. Les observations a` 160 µm avec MIPS e´tant tre`s rapidement limite´es par
la confusion, ils ont duˆ employer la me´thode d’empilement (stacking en anglais) pour obtenir
leurs sources a` cette longueur d’onde. Il s’agit la` uniquement d’une e´tude statistique. Je
montre a` la Fig. 9.8 les couleurs 160/24 obtenues a` partir de de´tections a` 160 µm obtenues
avec PACS.
La Fig. 9.9 illustre les re´sultats de Lee et al. (2010) avec notamment la comparaison avec
les templates issus de Dale and Helou (2002). Le meˆme exce`s de sources avec un fort rapport
de flux 160/24 est observe´ globalement aux meˆmes redshifts (0.3 < z < 1) que ce que j’ai
trouve´ avec PACS a` la Fig. 9.8.
Il est e´trange que les templates cite´s plus haut ne reproduisent pas les couleurs ob-
serve´es PACS/MIPS de la Fig. 9.8, surtout a` bas redshifts. En effet, ces templates sont
bien e´chantillonne´s et conside´re´s robustes dans l’Univers local. Cet e´cart observe´ avec les
couleurs des templates cre´e un doute dans la robustesse de ces templates a` grand redshift.
En effet, meˆme si globalement les couleurs observe´es sont bien reproduites a` grand z par les
3 jeux de templates, il est le´gitime de se demander dans quelle mesure utiliser ces templates
a` grand z est justifie´ si meˆme a` bas z, la` ou` ils sont cense´s eˆtre les plus performants, il y
a un proble`me. L’importance de ces templates prend tout son sens lorsqu’on pense que les
luminosite´s infrarouges de nos sources sont obtenues a` partir de la me´thode d’ajustement des
SEDs mene´e avec ces bibliothe`ques spectrales, comme je l’explique a` la sous-section 9.2.3.
Il est donc particulie`rement important de bien comprendre d’ou` proviennent les diffe´rences
entre templates et observations re´sume´es a` la Fig. 9.8. Je n’ai pas eu le temps d’approfondir
cette e´tude durant ma the`se, mais j’expose dans ce paragraphe les conclusions et perspectives
sur cette e´tude en cours. La question qui se pose alors est simple : l’erreur provient-elle des
flux PACS 100 et 160 µm ou est-ce duˆ a` une limitation dans l’utilisation de ces templates ? Les
flux PACS sont tout a` fait plausible avec les observations MIPS a` 160 µm. Par conse´quent, je
penche plus vers une explication duˆe a` la manie`re d’utiliser ces bibliothe`ques spectrales dans
un tel contexte.
Une interpre´tation possible vient du FIR. En effet, le domaine spectral sonde´ par PACS
est encore mal connu. Les e´tudes a` ces longueurs d’onde ont pour la plupart duˆ recourir a`
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Fig. 4.— Stacked S70/S24 and S160/S24 flux ratios compared to models of “normal” star-forming galaxies from DALE (black lines; note:
other empirical models cover a similar range) and models of Arp 220 (dark green line) and Mrk 231 (pink line) from SWIRE. The DALE
models are a one parameter family of models, and we use the full range of DALE models, spanning 1 < α < 2.5. The model with the lowest
α, and also the lowest LIR, is designated by the dot-dashed line. Each colored dot represents a different S24 bin, with dimmer sources at
the blue end of the spectrum and brighter sources represented by redder colors. We see that our stacked colors are consistent with those
of the DALE galaxies and Mrk 231, but not with Arp 220.
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Figure 9.9 – R pports de flux 160/24 obtenus p la me´thode d’empilement (points colore´s
en fonction de l’intervalle de flux 24 µm conside´re´). Ces rapports de flux sont compare´s a`
l’e´volution en fonction d redshift des rapports 160/24 pre´dits par les templates de Dale and
Helou (2002), et par les mode`les de Arp 220 (tirets vert fonce´) et de Mrk 231 (ligne tirets-
pointille´s rose). Les rapports 160/24 sont globalement en accord avec les couleurs pre´dites par
les templates de Dale, excepte´ a` bas redshift, comme je le montre dans ma Fig. 9.8. Adapte´e
de Lee et al. (2010)
la me´thode du stacking, comme l’e´tude de Lee et al. (2010) dont j’ai parle´ plus haut. Ces
e´carts entre couleurs observe´es et templates proviennent donc sans doute d’une mauvaise
connaissance du FIR ce qui conduit les bibliothe`ques spectrales a` extrapoler dangereusement
entre le MIR et les plus grandes longueurs d’ondes. Pour ve´rifier ce point, j’ai de´cide´ de
regarder la couleur 160/100 de PACS en fonction du r dshift de mes sources et d la comparer
avec les couleurs pre´dites par les templates des trois bibliothe`ques discute´es pre´ce´demment.
La Fig. 9.10 illustre ces re´sultats. Les codes couleurs sont les meˆmes que pour la Fig. 9.8.
Il est clair que les couleurs FIR sont mieux explique´es par les templates que les couleurs
FIR/MIR. En effet, les templates n’arrivent plus a` reproduire la couleur me´diane 160/100
a` grand redshift, i.e. a` partir de z∼2 et cela pour les trois bibliothe`ques. Ce re´sultat semble
plus naturel que celui de la Fig. 9.8 car il est vrai que les templates sont plus incertains a`
plus hauts redshifts.
La solution serait alors de de´velopper un nouveau jeu de templates qui re´ussirait a` repro-
duire les observations en infra-rouge lointain, nouveau domaine explore´ graˆce a` Herschel et a`
la nouvelle ge´ne´ration de te´lescopes. La Fig. 9.8 montre qu’il manque dans ces bibliothe`ques
spectrales une quantite´ de grains de poussie`re pour expliquer comple`tement les couleurs ob-
serve´es. En effet, graˆce aux observations de PACS, et de SPIRE e´galement, il est possible
de mieux contraindre le domaine du FIR et donc de de´velopper des distributions spectrales
d’e´nergie adapte´es.
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Figure 9.10 – Comparaison couleurs 160/100 observe´es avec les templates.
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Je tiens a` faire une dernie`re remarque dans le cadre de cette e´tude. Pre´ce´demment, j’ai
donne´ les diffe´rents intervalles de redshifts pour lesquels les couleurs observe´es PACS/MIPS
n’e´taient pas explique´es par les templates des trois bibliothe`ques e´tudie´es dans cette sous-
section. Je veux souligner ici le fait qu’il serait possible de reproduire les couleurs des me´dianes
a` tous les redhifts meˆme dans le cas 160/24 si je combinais les trois bibliothe`ques. Cepen-
dant, cette me´thode ne constitue pas une bonne solution. En effet, comme le de´taille Olivier
Ilbert dans sa the`se et dans son article (Ilbert et al. 2009), utiliser un trop grand jeu de
templates introduit des de´ge´ne´rescences et il devient alors difficile et peu suˆr de de´river les
parame`tres physiques attendus, comme notamment dans son cas les redshifts photome´triques
et les masses. Il a d’ailleurs re´duit son jeu de templates a` uniquement 31 SEDs repre´sentatives
de son e´chantillon pour obtenir le catalogue de redshifts photome´triques du champ COSMOS
(Ilbert et al. 2009).
9.2.3 Utilisation du FIR pour mieux contraindre la luminosite´ IR des sources
Pour caracte´riser un e´chantillon de sources, on cherche a` de´terminer les parame`tres phy-
siques comme par exemple leur luminosite´ infrarouge, leur masse ou encore leur tempe´rature.
Une des me´thodes utilise´es pour obtenir la luminosite´ infrarouge d’une source est celle de
l’ajustement des SEDs. A partir de quelques donne´es sur la photome´trie de la source (i.e il
faut connaˆıtre le flux de cette source observe´e a` une longueur d’onde donne´e) et en se basant
sur une bibliothe`que spectrale, il est possible de reconstruire la SED qui de´crirait le mieux
cette source. En se basant sur cette SED et sur la bibliothe`que spectrale utilise´e, il est alors
possible d’en extraire la luminosite´ infrarouge. J’ai utilise´ cette me´thode pour obtenir le LIR
de mes sources PACS.
Comme je l’ai mentionne´ a` plusieurs reprises dans ce manuscrit, les SEDs des galaxies des
galaxies typiques de mon e´chantillon atteignent leur maximum d’e´mission dans l’infrarouge
lointain. Pour eˆtre le plus pre´cis possible sur les parame`tres physiques que l’on de´rive de ces
SEDs, il faut donc eˆtre capable de contraindre ce pic dans le FIR. Herschel repre´sente donc un
atout majeur de la de´termination de ces luminosite´s infrarouges. Elbaz et al. (2011) montrent
justement l’importance des donne´es de PACS et de SPIRE dans la de´termination du LIR. La
Fig. 9.11 du haut repre´sente la comparaison entre le LIR total, c’est-a`-dire pris entre 8 et 1000
µm, calcule´ comme e´tant le L IR obtenu a` partir des donne´es Herschel (combinaison PACS
+ SPIRE) et le LIR extrapole´ a` partir du 24 µm avec la bibliothe`que spectrale Chary and
Elbaz (2001). Cette figure re´ve`le un bon accord entre le LHerschelIR et la luminosite´ infrarouge
extrapole´e a` partir du 24 µm et note´e ci-apre`s L24,CE01IR a` bas redshift et jusqu’a` z∼1.5
(i.e. a` faible luminosite´ et jusqu’a` L24,CE01IR ∼ 1012 L%). En revanche, a` plus haut redshift
(et donc plus forte luminosite´) Elbaz et al. (2011) soulignent un de´saccord entre les deux
de´termination du LIR. A forte luminosite´, le 24 µm sur-estime la luminosite´ infrarouge des
sources, comme le montre sur la Fig. 9.11 cet e´cart par rapport a` la ligne en pointille´s. Ces
re´sultats sont obtenus a` partir des observations profondes des champs GOODS nord et sud.
Dans une pre´ce´dente publication, Elbaz et al. (2010) trouvaient de´ja` cette tendance a` partir
des donne´es sur des observations moins profondes.
Cet e´cart entre le LHerschelIR et le L
24,CE01
IR observe´ a` forte luminosite´ (L
24,CE01
IR ∼ 1012
L%) s’expliquent par la pre´sence de fortes raies dues a` des PAHs la` ou` on s’attendait a` un
continuum de poussie`re chaude lie´ a` la pre´sence d’un AGN. Ces re´sultats sont obtenus a`
partir de la spectroscopie infrarouge moyenne de sources Spitzer a` z∼2 (Murphy et al. 2009;
Fadda et al. 2010). Les templates de la librarie Chary and Elbaz (2001) ne comportent de
signatures spectrales dues a` ces PAHS et par conse´quent ne sont pas adapte´s aux galaxies de
luminosite´ infrarouge 1012 L% a` z ∼ 2.
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Fig. 6. Left: Comparison of Ltot
IR
(8–1000µm) as directly measured from Herschel (LHerschel
IR
) with the one extrapolated from 24µm
(L24,CE01
IR
) using the CE01 technique. Only ‘clean’ galaxies are represented (as defined in Sect. 3.1). Galaxies with spectroscopic
and photometric redshifts (from both GOODS-North and South) are marked with filled and open symbols respectively. Colors
range from black (z∼0) to orange (z∼2.5), passing through green (z∼1) and red (z∼2). The wavelength range sampled by the MIPS-
24 µm passband is shown in orange at the top of the figure where it is compared to the redshifted SED of M82. The dashed line
in the left-hand side panels is the one-to-one correlation. The sliding median and 12 and 88% percentiles of the distribution are
shown with black open dots connected with a solid line and grey zone respectively. The bottom panel shows the ratio of the actual
over extrapolated total IR luminosity. Right: Comparison of LHerschel
IR
with L8 (rest-frame 8µm broadband) for ‘clean’ galaxies.
The observed bandpasses used to estimate L8 are illustrated in the top of the figure and compared to the redshifted SED of M82.
The sliding scale of the median and 68% dispersion around it is shown with a grey zone which is fitted by the solid and dashed
lines: IR8=4.9 [-2.2,+2.9]. Stacked measurements combined with detections weighted by number of objects per luminosity bin are
represented by large yellow open triangles (GOODS-South: upside down, GOODS-North: upward). The bottom panel shows the
IR8 (=LHerschel
IR
/L8) ratio which is found to remain constant with luminosity and redshift.
metallicity, geometry of star formation regions, evolution of the
relative contributions of broad emission lines and continuum),
it was instead found that they work relatively well up to z∼1.5.
Using shallower data than the present ones, Elbaz et al. (2010)
compared Ltot
IR
, estimated fromHerschel PACS and SPIRE, to L24
IR
– the total IR luminosity extrapolated from the observed Spitzer
mid-IR 24 µm flux density – and found that they agreed within
a dispersion of only 0.15 dex. The CE01 technique used to ex-
trapolate L24
IR
attributes a single IR SED per total IR luminosity
hence a given 24µm flux density is attributed the Ltot
IR
of the SED
that would have the same flux density at that redshift.
Stacking Spitzer MIPS-70µm measurements at prior posi-
tions defined by 24µm sources in specific redshift intervals,
Magnelli et al. (2009) found that the rest-frame 24µm/(1+z)
and 70 µm/(1+z) luminosities were perfectly consistent with
those derived using the CE01 technique for galaxies at z≤1.3.
Although the 70µm passband probes the mid-IR regime for red-
shifts z!0.8, it presents the advantage of sampling the contin-
uum IR emission of distant galaxies without being affected by
the potentially uncertain contribution of PAHs, contrary to the
24 µm one. At z≥1.5 however, extrapolations from 24µm mea-
surements using local SED templates were found to system-
atically overestimate the 70µm measurements (Magnelli et al.
2011). This mid-IR excess, first identified by comparing L24
IR
with
radio, MIPS-70µm and 160 µm stacking (Daddi et al. 2007a,
Papovich et al. 2007, Magnelli et al. 2011) has recently been
confirmedwithHerschel by Nordon et al. (2010) on a small sam-
ple of z∼2 galaxies detected with PACS and by stacking PACS
images on 24 µm priors (Elbaz et al. 2010, Nordon et al. 2010).
Here, thanks to the unique depth of the GOODS-Herschel




for a much larger
number of galaxies than in Elbaz et al. (2010) and more impor-
tantly for direct detections at z>1.5. In Fig. 6-left, we show that
the mid-IR excess problem is not artificially produced by im-
perfections that could result from the indirect stacking measure-
ments, but instead takes place for individually detected galax-
ies at z>1.5 and at high 24 µm flux densities, corresponding to
L24
IR
>1012 L$. Although known AGN were not included in the
Figure 9.11 – LIR(Herschel) en fonction de LIR(24 µm). Tire´e de Elbaz et al. (2011).
Dans cette sous-section, je cherche a` calculer le LIR de mes sources PACS par la me´thode
d’ajustement des SEDs. Il existe cependant plusieurs fac¸ons d’obtenir le LIR(FIR) de mes
sources. Je peux par exemple utiliser l’infrarouge moyen uniquement et a` partir d’une extra-
polation obtenir le LIR total. Cette solution a e´te´ utilise´e par le passe´ quand le FIR n’e´tait
pas encore observe´. A l’heure actuelle, il est connu que le 24 µm sur-estime la valeur du LIR
total. Il faut donc utiliser l’infrarouge lointain pour contraindre la de´termination du LIR total.
Dans cette section, je vais analyser la me´thode la plus robuste pour obtenir les luminosite´s in-
frarouges de mes sources en utilisant pour le FIR que les donne´es PACS. En effet, mon projet
de recherche au sein des consortiums PEP & HerMES ne m’ utorise u iquement l’utilisation
des bandes PACS. Cette approche est inte´ressante sur deux points. Tout d’abord, SPIRE est
tre`s rapidement limite´ par la confusion. Ensuite, certains champs ne sont pas observe´s avec
SPIRE et il est donc inte´ressant de pouvoir comparer, graˆce aux observations COSMOS, des
LIR obtenus a` partir des donne´es PACS avec des LIR obtenus a` partir d’une combinaison
PACS et SPIRE. En effet, ayant acce`s au catalogue COSMOS-SPIRE, je me servirai ici des
donne´es a` 250, 350 et 500 µm pour comparer mes re´sultats obtenus exclusivement avec PACS
et valider ainsi la pre´cision de mes re´sultats.
Pour mener la me´thode d’ajustement de SED, j’utilise le code Le PHARE de´veloppe´ par
Ste´phane Arnouts & Olivier Ilbert. Le PHARE est un code e´crit en fortran de´veloppe´ dans le
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but d’obtenir des redshifts photome´triques en utilisant la technique d’ajustement des SEDs.
Ce code se sous-divise en diffe´rentes parties. Dans un premier temps, il faut se´lectionner le jeu
de SEDs repre´sentatives de l’e´chantillon de galaxies et les filtres utilise´s ce qui va permettre
de ge´ne´rer les magnitudes correspondant aux templates. Il est alors possible d’appliquer le
code permettant d’obtenir les redshifts photome´triques. Ce code correspond a` une analyse de
minimisation du χ2 entre le template et le flux observe´. Cette e´tude est mene´e sur diffe´rents
types de bibliothe`ques (pour les galaxies, les e´toiles et les quasars) pour obtenir le meilleur
mode`le et estimer les redshifts photome´triques ainsi que les erreurs sur ces redshifts. Ce
code peut e´galement eˆtre utilise´ pour faire de l’ajustement de template, pour des longueurs
d’ondes allant de l’UV au submillime´trique. Il est alors possible d’en extraire des informations
physiques pour chaque galaxie, comme la luminosite´, la masse, le SFR, ...
Malgre´ les imperfections portant sur les templates pour reproduire les couleurs observe´es
dans le FIR/MIR (cf sous-section 9.2.2), je de´cide d’utiliser la bibliothe`que de Chary and
Elbaz (2001). Il s’agit en effet du jeu de templates dont les e´carts par rapport aux couleurs
PACS/MIPS observe´es sont les plus minimes compare´es aux deux autres bibliothe`ques. Tous
mes calculs d’ajustement des SEDs dans la suite de ce manuscrit sont faits a` partir de cette
bibliothe`que spectrale Chary and Elbaz (2001), sauf mention du contraire.
Comme explique´ pre´ce´demment, je cherche ici a` de´terminer la meilleure approche pour
de´river le LIR(FIR) de mes sources. La Fig. 9.12 montre les trois approches que j’ai envi-
sage´es avec les bandes PACS et SPIRE pour obtenir LIR(FIR) en fonction du L
24,CE01
IR . En
effet, Elbaz et al. (2011) montrent un bon accord entre les luminosite´s infrarouges totales
(i.e obtenues avec Herschel) et les luminosite´s infrarouges extrapole´es a` partir du 24 µm et
obtenues avec la bibliothe`que spectrale de Chary and Elbaz (2001) jusqu’a` L24,CE01IR ∼ 1012
L%. Je de´cide ainsi de baser mon e´tude sur leurs re´sultats et de comparer les diffe´rentes
de´terminations du LIR(FIR) avec L
24,CE01
IR , comme je le montre en l’occurrence a` la Fig.
9.12.
Pour le panneau du haut, LIR(FIR) a e´te´ obtenu en utilisant uniquement les deux
bandes PACS et en autorisant le code Le PHARE a une re-normalisation libre du template.
Pour chaque bibliothe`que, le code Le PHARE permet d’estimer une luminosite´ infrarouge
LIR(total). Dans la plupart des cas, chaque distribution spectrale d’e´nergie est donne´e pour
une luminosite´ infrarouge donne´. Il est possible avec le code Le PHARE d’autoriser ou non une
re-normalisation. Cette normalisation permet, lorsque plusieurs bandes du FIR sont dispo-
nibles, d’optimiser la me´thode d’ajustement des SEDs sur l’ensemble des SEDs a` disposition
sans se restreindre a` une seule luminosite´ fixe´e. Le panneau du milieu de la Fig. 9.12 montre
le re´sultat de la meˆme proce´dure que mene´e pre´ce´demment mais cette fois je n’ai pas au-
torise´ le rescaling libre. La me´thode d’ajustement des SEDs a donc e´te´ mene´e sur un choix
restreint de templates par rapport au panneau du haut. Lorsque j’analyse ces deux figures,
il semble clair qu’autoriser le rescaling libre lorsque seulement deux bandes sont disponibles
n’est pas une me´thode valable. En effet, le panneau a) montre non seulement une plus grande
dispersion que le panneau b) (∼1.6 dex pour le panneau a) contre ∼1.2 dex pour le panneau
b) a` L24,CE01IR ∼ 1011 L%), mais il indique e´galement qu’il n’y a pas un bon accord entre le
LIR(FIR) et le L
24,CE01
IR , et cela meˆme a` bas redshift. Pour comparaison, je montre sur le pan-
neau c) l’e´volution du LIR(FIR) obtenu a` partir de PACS et SPIRE en fonction du L
24,CE01
IR .
Dans ce dernier cas, 5 bandes en FIR e´tant disponibles, j’autorise le parame`tre de rescaling
libre. Les re´sultats obtenus en combinant PACS et SPIRE montre un excellent accord entre
le LIR(FIR) et le L
24,CE01
IR avec une dispersion de seulement ∼0.15 dex. Je retrouve bien les
re´sultats de Elbaz et al. (2011). Cependant, en comparant les Fig. 9.11 & 9.12, je vois dans
mes re´sultats que l’exce`s duˆ a` l’infrarouge moyen se produit a` une luminosite´ plus grande




Figure 9.12 – LIR(FIR) en fonction de LIR(24 µm). a) LIR(FIR) est obtenue a` partir des
donne´es PACS uniquement et en autorisant le rescaling lors de la me´thode d’ajustement des
SEDs (voir texte). b) LIR(FIR) est obtenue a` partir des donne´es PACS uniquement mais
sans rescaling lors de l’ajustement des SEDs. c) LIR(FIR) est obtenue a` partir des donne´es
PACS et SPIRE et avec rescaling.
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(L24,CE01IR ∼ 5.1012 L%) que dans l’e´tude de Elbaz et al. (2011), ou` la cassure a lieu a` L24,CE01IR
∼ 1012 L%. Cette diffe´rence provient du fait que je travaille avec le champ COSMOS, plus
large mais moins profond que les champs GOODS nord et sud utilise´s par Elbaz et al. (2011).
Les re´sultats de la Fig. 9.12 m’ame`nent a` la conclusion que l’utilisation de PACS unique-
ment pour la de´termination de la luminosite´ infrarouge de mes sources n’est pas satisfaisante.
En effet, une dispersion de ∼1.6 dex sur le LIR(total) est trop grande. Je de´cide d’utiliser une
combinaison entre le bande MIPS-24 µm et les deux bandes PACS. Cependant, les erreurs de
photome´trie sur le 24 µm sont tre`s faibles compare´es a` celles sur le 100 et 160 µm de PACS.
Par conse´quent, la me´thode d’ajustement des SEDs base´e sur ces 3 bandes serait fausse´e car
il accorderait un poids plus important au 24 µm. L’ajustement ne serait alors pas tre`s pre´cis
dans le FIR, comme le montre le panneau en haut a` gauche de la Fig. 9.13. Cette figure
repre´sente un exemple d’ajustement de SED sur une source a` z∼0.2 avec les trois bandes
24, 100 et 160 µm. Il est clair sur cette figure que le 24 µm est favorise´ par rapport aux
deux autres bandes, et le code force le fit a` passer par le point correspondant au 24 µm.
Le panneau de droite correspondant montre la comparaison entre LIR(total) obtenu a` partir
des trois bandes 24, 100 et 160 µm et le L24,CE01IR . La dispersion entre ces deux grandeurs
est faible mais il y a un offset syste´matique sur toute la gamme de luminosite´. En effet, le
LIR(total) est constamment surestime´ par rapport au L
24,CE01
IR .
Pour prendre en compte les trois bandes sans laisser le 24 µm dominer le fit, il est possible
d’imposer une erreur plus grande sur la photome´trie du 24 µm. Il existe ainsi un parame`tre
du code Le PHARE qui permet d’ajouter en quadrature une erreur syste´matique sur les
observations. C’est ce qui a e´te´ fait pour obtenir les panneaux du milieu et du bas de la Fig.
9.13. J’ajoute en quadrature une erreur de 0.5 en magnitude a` la bande 24 µm. Le panneau du
milieu de gauche montre le fit obtenu. Le poids des bandes PACS a e´te´ augmente´ par rapport
au panneau du dessus. En revanche, meˆme si les fits obtenus sont plus corrects avec cette
me´thode, le LIR(total) semble eˆtre toujours le´ge`rement sur-estime´ par rapport au L
24,CE01
IR ,
comme le montre le panneau du milieu a` droite.
Cela m’ame`ne a` nouveau a` conside´rer le parame`tre de libre rescaling et de ne pas l’auto-
riser pour l’obtention du LIR(total) de mes sources. Cette approche est re´sume´e sur les deux
panneaux du bas de la Fig. 9.13. A gauche, je montre le meˆme fit que pre´ce´demment mais avec
une erreur plus grande sur le 24 µm et sans rescaling. Le fit rouge est celui a` conside´rer ici. On
voit alors sur le panneau du bas a` droite un tre`s bon accord entre LIR(total) et le L
24,CE01
IR ,
avec une dispersion faible (∼0.5 dex). Je rappelle que la dispersion entre le LIR(total) et le
L24,CE01IR en utilisant PACS uniquement et sans rescaling e´tait de ∼1.2 dex (cf Fig. 9.12b).
Pour conclure, je peux de´duire de ces diffe´rentes investigations que la combinaison 24 µm
de´grade´ (i.e. en augmentant l’erreur sur la photome´trie de la bande MIPS-24 µm) et PACS
sans autoriser le rescaling donne le meilleur accord avec le L24,CE01IR . J’exclus ici la combinaison
PACS et SPIRE e´tant donne´ que je cherche a` optimiser les re´sultats sur le LIR(total) a` partir
des donne´es PACS uniquement.
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ID: 27243, Zspec = 0.23, Zphot = 0.23
Obs m_mod m_phys m_fir GAL-1 GAL-FIR































Type      Mdl  Lib NBand !      Z     ELaw   E(B-V) Lir    Age    SFR    Mass
GAL-1     94   1   3     4.4     0.23  0.00   0.00   11.01  -99.00 -99.00 -99.00
GAL-FIR   94   1   3     6.1     0.23  -1.00  -1.00  11.03  -1.00  -1.00  -1.00
ID: 27243, Zspec = 0.23, Zphot = 0.23
Obs m_mod m_phys m_fir GAL-1 GAL-FIR































Type      Mdl  Lib NBand !      Z     ELaw   E(B-V) Lir    Age    SFR    Mass
GAL-1     79   1   3     0.3     0.23  0.00   0.00   10.87  -99.00 -99.00 -99.00
GAL-FIR   79   1   3     4.1     0.23  -1.00  -1.00  10.87  -1.00  -1.00  -1.00
ID: 27243, Zspec = 0.23, Zphot = 0.23
Obs m_mod m_phys m_fir GAL-1 GAL-FIR































Type      Mdl  Lib NBand !      Z     ELaw   E(B-V) Lir    Age    SFR    Mass
GAL-1     79   1   3     0.3     0.23  0.00   0.00   10.87  -99.00 -99.00 -99.00
GAL-FIR   52   1   3     1.717E7 0.23  -1.00  -1.00  10.86  -1.00  -1.00  -1.00
avec rescaling, erreur sur le 24 µm augmentée 
sans rescaling, erreur sur le 24 µm augmentée 
avec rescaling, erreur sur le 24 µm du catalogue 
Figure 9.13 – Fit d’une source a` z∼0.9 avec le 24 µm et les deux bandes PACS.
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Chapitre10
La nature composite des sources
brillantes en IR mais avec des
contreparties tre`s faibles en optique
Dans ce chapitre je m’inte´resse aux sources OFIR dont j’ai de´crit de´ja` un certain nombre
de proprie´te´s a` la Partie II. Ces sources ont des couleurs optique/ IR-moyen extreˆmes. En
effet, elles satisfont la condition d’un rapport de flux 24 µm / bande R ≥ 1000. Ces sources ont
alors la caracte´ristique d’eˆtre tre`s faibles en optique et donc difficilement de´tectables dans les
releve´s traditionnels, mais extreˆmement brillantes en IR. Ce sont d’ailleurs majoritairement
des galaxies ultralumineuses en IR (ULIRGs) comme le montre la Fig. 7.3. Ces sources ont
des distributions spectrales d’e´nergie aux proprie´te´s tre`s diffe´rentes selon leur flux 24 µm.
Les sources OFIR pre´sentant un faible flux 24 µm voient leur SEDs eˆtre domine´es par le
“bump stellaire” a` 1.6 µm longueur d’onde au repos, que j’ai de´ja` mentionne´ a` la Partie II.
En revanche, les sources OFIR les plus brillantes (ce qui correspond a` approximativement
F24µm > 1 mJy) sont caracte´rise´es par la pre´sence d’une loi de puissance dans leur SED
dominant l’e´mission dans le domaine optique/ proche IR. Cette loi de puissance est due a` la
pre´sence d’un continuum de poussie`res chaudes provenant d’un AGN enfoui au cœur de ces
galaxies. Je m’inte´resse ici a` ces sources OFIR les plus brillantes.
Je travaille a` partir de sources se´lectionne´es a` 24 µm et de´tecte´es avec PACS. Pour avoir
la possibilite´ d’approfondir mon e´tude, j’ajoute le flux dans les bandes SPIRE de mes sources
lorsqu’elles sont de´tecte´es a` ces longueurs d’onde. Je se´lectionne les sources OFIR de cet
e´chantillon avec un flux 24 µm > 1 mJy. Au final, je travaille avec 15 sources OFIR brillantes,
dont 14 sont de´tecte´es a` 100 µm, 11 a` 160 µm et 15 sont de´tecte´es a` 250 µm.
Je pre´cise que l’e´tude pre´sente´e dans ce chapitre est un travail en cours et que les re´sultats
e´nonce´s ici sont encore pre´liminaires. Il me reste encore beaucoup de travail pour parvenir a`
identifier la nature composite de ces sources.
Dans un premier temps, je cherche a` de´terminer si les sources OFIR ont une tendance par-
ticulie`re dans les diagrammes couleurs utilisant les bandes Herschel. La Fig. 10.1 montre sur
le panneau de droite la couleur 160/100 en fonction de 100/24 et le panneau de gauche montre
les couleurs SPIRE 500/350 en fonction de 350/250. Je vois une tendance se de´gager dans le
cas des couleurs PACS. En effet, toutes les sources de mon e´chantillon sont en noir, les sources
OFIR sont en rouge et les sources qui m’inte´ressent, les OFIR brillantes, sont les triangles
verts. Je vois sur le panneau gauche de la Fig. 10.1 que les triangles verts sont localise´s dans
la zone du diagramme montrant des couleurs moins “rouges” que le reste des sources, que ce
soit en terme de couleur 100/24 ou 160/100. En revanche, le diagramme couleur obtenu avec
les bandes SPIRE ne permet aucune se´paration entre les OFIR brillantes (triangles verts) et
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le reste des sources PACS se´lectionne´es a` 24 µm. Ce re´sultat a e´te´ observe´ par Hatziminaoglou
et al. (2010) pour le consortium HerMes pour un e´chantillon d’AGNs spectroscopiquement
confirme´s. Hatziminaoglou et al. (2010) montrent que les couleurs SPIRE de ces AGNs ne
diffe´rent pas des autres galaxies non-AGN. Leur e´tude de SED-Fitting montre par ailleurs que
ce re´sultat n’est pas surprenant. En effet, ces AGNs ont besoin d’une composante starburst
importante pour pouvoir expliquer leur e´mission dans l’infrarouge lointain. Hatziminaoglou
et al. (2010) soulignent e´galement que les couleurs SPIRE/ MIPS (et en particulier F250/F70
en fonction de F70/F24) permettent de bien se´parer leur e´chantillon d’AGN du reste de la
population a` forte formation stellaire. Cela s’explique par le fait que le flux des sources AGNs
dans la bande 24 µm est domine´ par l’e´mission d’un tore de poussie`re chaude. Dans la suite
je vais justement travailler sur les couleurs PACS/ 24 µm.
Figure 10.1 – Distribution des sources OFIR brillantes (triangles verts) par rapport a` toutes
les sources OFIR (points rouges) et a` toutes les sources se´lectionne´es a` 24 µm et avec contre-
partie Herschel (points noirs) dans des diagrammes couleurs Herschel. Sur la gauche :
Diagramme couleur PACS/MIPS. Sur la droite : Diagramme couleurs SPIRE
La Fig. 10.2 montre justement l’e´volution de la couleur 160/24 en fonction du redshift. La
couleur me´diane de toutes les sources de mon e´chantillon est repre´sente´e en vert, et la couleur
me´diane des sources OFIR brillantes est repre´sente´e en rouge. Il est clair que les sources OFIR
brillantes pre´sentent des couleurs 160/24 moins rouges que le reste de la population.
Dans le but de mieux comprendre la nature de ces sources, j’ai regarde´ la distribution
de ces sources OFIR brillantes dans le meˆme diagramme qu’a` la Fig. 10.2 ainsi que dans le
diagramme couleur 100/24 en fonction du redshift par rapport aux templates de Mullaney
et al. (2011), en rose sur la figure. Ces templates pre´disent le pourcentage (25, 50 et 100%)
du flux des bandes 100 et 160 µm provenant de la composante AGN de ces sources. Je trouve
que 50% de mon e´chantillon de sources OFIR brillantes ont une couleur 100/24 qui laisse
envisager que 50% minimum du flux a` 100 µm provient d’un AGN. Pour la couleur 160/24,
c’est le cas pour plus de 60% de mon e´chantillon de sources OFIR brillantes. Je remarque
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Figure 10.2 – Distribution des sources OFIR dans le diagramme 160/24 en fonction du
redshift. Toutes les sources PACS se´lectionne´es a` 24 µm sont en noir. La couleur me´diane de
ces sources est repre´sente´e par la courbe verte. Les sources OFIR brillantes (i.e F24µm > 1
mJy) sont en rouge et leur couleur me´diane est repre´sente´e par la courbe rouge.
e´galement que toutes les sources qui ont une couleur 160/24 infe´rieure a` la limite de 50% des
templates de Mullaney et al. (2011), ce qui correspond a` la droite rose en tirets, sont classe´es
OFIR brillantes (aux barres d’erreur pre`s). En revanche, pour la couleur 100/24, 11 sources
qui ne sont pas des OFIR brillantes sont en dessous de cette meˆme limite. Il semble donc que
la couleur 160/24 soit un indicateur plus robuste pour caracte´riser l’importance d’un AGN
dans les sources aux couleurs optiques/ IR-moyen extreˆmes.
Je m’arreˆterai ici dans mes analyses de la composante AGN de ces sources faibles en
optique mais extreˆmement brillantes en IR-moyen. Des e´tudes d’ajustement de SED sur ces
sources sont en cours, dans le but de quantifier la contribution de la composante AGN a` la
luminosite´ de ces sources. En effet, il semble errone´ de calculer la luminosite´ infrarouge de
ces sources a` partir des distribution spectrale d’e´nergie de galaxies a` flambe´e de formation
d’e´toiles. Ces sources OFIR tre`s brillantes comportant un AGN qui contribue sans aucun
doute fortement a` la luminosite´ de ces sources, il faut donc de´velopper utiliser les outils
adapte´s pour de´terminer proprement les parame`tres physiques de ces sources. J’utiliserai dans
la suite de mon travail des bibliothe`ques spectrales destine´es a` l’e´tude des AGNs, comme celle
de Polletta et al. (2007), ou la bibliothe`que de SED hybrides de Salvato et al. (2009).
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Figure 10.3 – Evolution des couleurs PACS/MIPS avec le redshift. Les templates de Mul-
laney et al. (2011) ont e´te´ ajoute´s. Ils correspondent au pourcentage du flux 100 et 160 µm
provenant de la composante AGN de la source : 25% (courbe rose en tirets-pointille´s), 50%
(courbe rose en tirets) et 100% (courbe rose en trait plein). Sur la gauche : couleur 100/24
en fonction du redshift. Sur la droite : couleur 160/24 en fonction du redshift.
Conclusions
Mon travail s’inse`re dans la grande proble´matique de la formation et de l’e´volution des
galaxies. Un des premiers sce´narios a` expliquer l’e´volution des galaxies pre´voit l’apparition des
petites structures juste apre`s le Big Bang. Puis par fusions successives entre elles, ces galaxies
ont grossi pour donner les syste`mes massifs que l’on connaˆıt a` l’heure actuelle. Cependant,
ce sce´nario est limite´ par les observations, qui ne reproduisent pas les re´sultats pre´dits par ce
mode`le. En effet, on observe des galaxies massives de´ja` en place a` des redshifts de z∼2. Un
autre sce´nario a donc e´te´ envisage´ pour rendre compte au mieux des observations. Dans ce
cas, les galaxies les plus massives sont de´ja` en place a` haut redshift et subissent une e´volution
passive jusqu’a` nous.
Il est connu a` l’heure actuelle qu’il existe au meˆme redshift des galaxies massives et
des galaxies beaucoup moins massives. Des galaxies ont e´galement e´te´ observe´es en train de
fusionner. L’exemple le plus ce´le`bre est celui de la galaxie des Antennes, syste`me de galaxies
en interactions. Toutes ces informations semblent indiquer que la meilleure solution reste une
combinaison de ces deux sce´narios. Il faut maintenant eˆtre capable de quantifier la proportion
de formation de galaxies qui provient de tel ou tel me´canisme.
Une me´thode d’approche pour re´pondre a` la grande question de la formation et de
l’e´volution des galaxies est de contraindre le taux de formation d’e´toiles dans les galaxies.
Il est bien connu a` l’heure actuelle que la plupart de l’assemblage en masse des galaxies se
produit a` z∼2-3. Mais on ne connaˆıt ni le roˆle ni la contribution des diffe´rents processus qui
gouvernent cet assemblage de la masse. Et cette question prend encore plus d’importance
lorsqu’on pense qu’une fraction non ne´gligeable de la croissance de la masse stellaire a lieu
dans des environnements fortement affecte´s par l’extinction. Il est donc difficile de quantifier
la fraction exacte de l’assemblage en masse affecte´e par la poussie`re.
En effet, des de´tections re´centes aux longueurs d’ondes de l’infrarouge et du submil-
lime´trique, avec Spitzer et SCUBA en particuliers, ont permis de de´couvrir une nouvelle
population de galaxies lumineuses a` z∼2-3. Ces galaxies, lumineuses en infrarouge, ont e´te´
manque´es par les pre´ce´dentes e´tudes car elles s’ave`rent eˆtre tre`s faibles aux longueurs d’onde
optique. Ces nouvelles de´tections IR et submillime´trique ame`nent naturellement la question
de comment croire les se´lections optiques jusqu’alors utilise´es pour rendre compte du taux
de formation stellaire a` une e´poque de l’Univers. Il semble clair, en effet, qu’une fraction non
ne´gligeable de la formation stellaire a e´te´ manque´e du fait que les galaxies concerne´es sont
enfouies dans la poussie`re.
C’est dans ce contexte que j’ai e´tabli mon travail de the`se. En effet, je me suis inte´resse´e a`
la quantite´ de formation stellaire manque´e par les se´lections traditionnelles UV/optique due
aux effets de l’extinction dans l’intervalle de redshift 1.5 < z < 3.
Pour cela, j’ai base´ mon travail sur un e´chantillon de sources se´lectionne´es a` 24 µm dans
le champ COSMOS. La plupart de mes sources ont un redshift photome´trique de tre`s bonne
qualite´. Les populations se´lectionne´es en IR moyen sont connues pour eˆtre fortement biaise´es
vers de fortes extinctions. J’ai voulu regarder si les crite`res UV/optiques, largement utilise´s
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dans la litte´rature, comme le crite`re BzK (Daddi et al. 2004), le crite`re BM/BX (Adelberger
et al. 2004) et la se´lection des IRAC peakers (Huang et al. 2004, 2009), sont efficaces pour
se´lectionner les sources de mon e´chantillon. J’ai e´galement regarde´ les effets d’une autre
se´lection se basant sur des couleurs optique/MIR extreˆmes. Les sources se´lectionne´es par de
telles couleurs sont brillantes en IR mais pre´sentent des contreparties optiques tre`s faibles.
Ce sont les “optically faint IR bright sources” ou sources OFIR. J’ai e´galement regarde´ la
contribution de ces diffe´rentes se´lections a` la fonction de luminosite´ en IR-moyen et a` la
densite´ de formation d’e´toiles a` haut redshift.
Je rappelle brie`vement mes re´sultats pour chaque crite`re. Le crite`re BzK offre une se´lection
quasi-comple`te (∼90%) de mon e´chantillon de sources se´lectionne´es a` 24 µm entre 1.5< z <2.5
(pour Ks <23.7). Je souligne toutefois ici l’importance de la profondeur disponible pour les
observations en K. En effet, si je diminue la profondeur de mes observations en bande K, alors
le crite`re BzK devient nettement moins efficace (seulement ∼40% de sources se´lectionne´es
pour Ks <22 par exemple).
Le crite`re BM/BX en revanche ne se´lectionne que 50% de la population MIPS a` 1.5 <
z < 2.8. Ce biais est attribue´ au fait que ce crite`re est extreˆmement biaise´ contre l’extinction.
En effet, les sources pre´sentant une extinction trop importante (E(B-V)>0.2) ne sont plus
se´lectionne´es comme BM/BX.
La se´lection des IRAC Peakers manque 40% des sources a` 1.5 < z < 3. Ce crite`re est assez
restrictif et ne se´lectionne que les galaxies a` flambe´e de formation stellaire. Cette se´lection
manque donc les sources formant des e´toiles mais domine´es par la pre´sence d’un AGN enfoui.
Ces trois se´lections contribuent pour la meˆme fraction a` la densite´ de luminosite´ infrarouge
a` z∼2. En revanche, les sources aux couleurs optique/IR-moyen extreˆmes contribuent pour
25% a` la densite´ de luminosite´ infrarouge a` ces meˆmes redshifts. Ce re´sultat est en bon accord
avec Dey et al. (2008). Cependant, la contribution de ces sources peut atteindre jusqu’a` 40%
de la densite´ de luminosite´ IR si je prends en compte les sources qui n’ont pas pu eˆtre associe´es
a` des sources du catalogue optique sans doute a` cause de leurs magnitudes trop faibles en
optique (i.e. sous la limite de de´tection dans COSMOS dans les bandes optiques).
En conclusion sur cette e´tude, il est important de souligner que l’utilisation de ces crite`res
de se´lection doit se faire avec une grande pre´caution. En effet, ces crite`res traditionnels
UV/optique souffrent de gros biais d’incomple´tude. Il est donc dangereux, lorsqu’on souhaite
se´lectionner la totalite´ d’une population a` un redshift donne´, d’utiliser de tels crite`res. En effet,
pour eˆtre complet, il faudrait alors faire des hypothe`ses sur la contribution des sources enfouies
dans la poussie`re pour pouvoir extrapoler et retrouver la densite´ de luminosite´ infrarouge ou
la densite´ du taux de formation d’e´toiles a` ces redshifts par exemple. Il est donc pre´fe´rable,
dans la mesure du possible, de privile´gier des releve´s de redshifts spectroscopiques lorsqu’ils
sont disponibles, ou bien encore l’utilisation de redshifts photome´triques pre´cis, dans le but
de sonder une tranche de l’Univers de manie`re comple`te et non biaise´e.
Cette premie`re partie de mon travail m’a permis de mettre en avant combien il est impor-
tant d’analyser la quantite´ de formation stellaire enfouie dans la poussie`re pour rendre compte
de l’e´volution du taux de formation d’e´toiles dans l’Univers dans une vision d’ensemble. J’ai
en effet montre´ qu’une fraction non ne´gligeable de la formation stellaire a lieu dans des ga-
laxies enfouies dans la poussie`re. Pour estimer le taux de formation d’e´toiles des galaxies a`
haut redshift et mieux comprendre leurs me´canismes de formation et d’e´volution, il est donc
ne´cessaire de caracte´riser physiquement ces galaxies obscurcies par la poussie`re. Pour cela,
j’ai besoin d’observations a` plus grandes longueurs d’ondes, et notamment dans l’IR-lointain
la` ou` ces galaxies voient leur maximum d’e´nergie dans leur distribution spectrale. En effet, en
s’appuyant sur l’infrarouge lointain, les estimations de luminosite´ infrarouge des sources sont
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moins biaise´es que des estimations base´es sur de simples extrapolations obtenues a` partir de
l’infrarouge moyen ou de la radio. Le te´lescope spatial Herschel, avec ses instruments PACS
et SPIRE, montre ici toute son importance.
Lance´ le 14 mai 2009, Herschel a permis d’imager le champ COSMOS, entre autres, a`
des longueurs d’ondes encore jamais explore´es : 100, 160, 250, 350 et 500 µm. L’acce`s a` ce
domaine de longueur d’onde permet ainsi de mieux contraindre les distributions spectrales des
galaxies et par conse´quent de pouvoir de´terminer leur nature. Je m’inte´resse ici aux sources
caracte´rise´es par des couleurs optiques/IR-moyen extreˆmes les plus brillantes. Je souhaite
comprendre les me´canismes qui dominent la luminosite´ infrarouge de ces sources tre`s brillantes
(F24µm > 1 mJy) mais connues pourtant pour eˆtre fortement affecte´es par la poussie`re. Ces
sources posse`dent fort probablement un AGN enfoui qui domine leur distribution spectrale
d’e´nergie. Les observations de ces sources avec PACS (100 et 160 µm) peuvent permettre de
de´voiler leur nature composite. Je cherche alors a` quantifier la contribution de la composante
AGN a` leur luminosite´ infrarouge. Cela me permettrait de mieux comprendre le lien entre
une forte activite´ de formation stellaire et la pre´sence d’un noyau actif de galaxie. Ce travail,
encore au stade pre´liminaire, est l’objet d’un papier au sein du consortium PACS Evolutionary
Probe (PEP, P.I Dieter Lutz) dont je suis en charge.
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Je donne rapidement dans ce chapitre la de´finition d’une magnitude ainsi que la relation
avec le flux.
A.1 De´finitions magnitudes
La magnitude apparente d’un objet cosmologique est relie´ a` la distance de cet objet ainsi
qu’a` l’extinction dont l’observateur peut eˆtre affecte´ sur la ligne de vise´e. La magnitude
apparente m s’exprime de la manie`re suivante :
m = −2.5log(F ) +m0 (A.1)
ou` F est le flux de l’objet et m0 la re´fe´rence magnitude ze´ro. Il existe une autre de´finition
de la magnitude d’un objet, qui cette fois-ci indique la luminosite´ intrinse`que de l’objet. Il
s’agit de la magnitude absolue M :
M = −2.5log(L) +M0 (A.2)
La magnitude absolue est par de´finition la magnitude de l’objet si l’observateur en e´tait
e´loigne´ d’une distance de 10 pc.
A.2 Les diffe´rents syste`mes de magnitude
Il existe diffe´rentes conventions pour exprimer une magnitude. Je donne ici les de´finitions
des conventions Vega et AB :
– Syste`me Johnson ou Ve´ga : Ce syste`me est base´ sur une calibration de l’e´toile
Alpha Lyr (Ve´ga). Il est commun de de´finir la magnitude ze´ro comme e´tant celle de
l’e´toile Ve´ga, aux erreurs d’e´talonnage pre`s.
– Syste`me AB : Pour un flux donne´ en ergs.s−1.cm−2.Hz−1, la magnitude AB corres-
pondante est donne´ par la formule :
magAB = −2.5× log10(fergs.s−1.cm−2.Hz−1)− 48.60 (A.3)
Je donne ici la liste de quelques conversions entre les magnitudes AB et les magnitudes
en syste`me Ve´ga pour diffe´rents filtres (source : Frei & Gunn 1995) :
V = V(AB) + 0.044 (± 0.004)
B = B(AB) + 0.163 (± 0.004)
R = R(AB) - 0.055 (± INDEF)
I = I(AB) - 0.309 (± INDEF)
g = g(AB) + 0.013 (± 0.002)
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r = r(AB) + 0.226 (± 0.003)
i = i(AB) + 0.296 (± 0.005)
A.3 Conversion magnitude (AB) en flux en mJy




= 10−3 × 1026Jy
= 1026mJy avec 1Jy = 10−26W.m−2.Hz−1
magAB = −2.5× log10(10−26mJy)− 48.60
= +2.5× 26− 2.5× log10(mJy)− 48.60
= −2.5× log10(mJy) + 65− 48.60
D’ou` finalement :
magAB = −2.5× log10(fmJy) + 16.4 (A.4)
J’ai donc utilise´ cette e´quation A.4 pour convertir les flux MIPS en magnitude.
A.4 Crite`re OFIR en syste`me AB
J’ai de´cide´ ici d’adopter le syste`me AB dans mon travail et non le syste`me Vega comme
utilise´ dans la relation de Dey et al. (2008). J’ai donc duˆ convertir la relation de Dey et al.
(2008) en magnitude AB.
D’apre`s le MIPS Data Handbook, j’ai les relations suivantes :
[24](V ega) = −2.5× log10F24µm(mJy) + 9.66
[24](AB) = −2.5× log10F24µm(mJy) + 16.4
ce qui donne :
[24](V ega)− [24](AB) = 9.66− 16.4 = −6.74
Le crite`re OFIR fait appel a` la couleur R-[24], d’ou` :
(R− [24])(V ega) = (R− [24])(AB)− 0.165 + 6.74 = (R− [24])(AB) + 6.575
Le crite`re OFIR devient alors : (R− [24])(AB) > 7.4.
AnnexeB
Tables photome´triques dans COSMOS
provided. For the Subaru BJ, r
þ, and iþ bands, which have ex-
ceptional image quality (0.500Y0.800 seeing), a ‘‘best seeing’’ im-
age is also provided. The CFHT images were taken in queue
observingmode, ensuring a consistent PSF for all observations, so
only an original PSF image is provided for these data. Finally, due
to the large variation of the PSF in the CTIO and KPNO data,
only a PSF-homogenized image is provided.
In addition, rms noise maps are provided for each filter. These
are on the same tiling scheme and flux scale as the images. The
rms maps include noise contributions from photon noise, back-
ground subtraction, flat-fielding, defect masking, saturation, and
cosmic-ray removal. They do not include the photon noise con-
tribution from object flux.
2.2. Subaru Suprime-Cam
The Suprime-Cam instrument (Komiyama et al. 2003) on the
Subaru 8.3 m telescope has a 340 ; 270 field of view. The camera
has 10 2K ; 4K Lincoln Labs CCD detectors, which have good
sensitivity between 4000 and 10000 8. Nine Suprime-Cam
pointings were required to cover the COSMOS field. During
2004 and 2005, data were obtained in the BJ, VJ, g
+, r+, i+, and z+
broadband and the NB816 narrowband filters. These Suprime-
Cam observations, which required special planning, are detailed
in Taniguchi et al. (2007). Further observations in 11 300 8 in-
termediate bands, IA427, IA464, IA484, IA505, IA527, IA624,
IA679, IA709, IA738, IA767, and IA827, and one narrow band,
NB711, were obtained in 2006 and 2007. These new observations
TABLE 2







(arcsec) Deptha,b Saturation Magnitudeb Offset from Vega Systemc
u.................................. 3591.3 550 1.2Y2.0 22.0 12.0 0.921
u" ................................ 3797.9 720 0.9 26.4 15.8 0.380
BJ ................................ 4459.7 897 0.4Y0.9 27.3 18.7 #0.131
g.................................. 4723.1 1300 1.2Y1.7 22.2 12.0 #0.117
g+ ................................ 4779.6 1265 0.7Y2.1 27.0 18.2 #0.117
VJ ................................ 5483.8 946 0.5Y1.6 26.6 18.7 #0.004
r .................................. 6213.0 1200 1.0Y1.7 22.2 12.0 0.142
r+ ................................ 6295.1 1382 0.4Y1.0 26.8 18.7 0.125
i .................................. 7522.5 1300 0.9Y1.7 21.3 12.0 0.355
i + ................................ 7640.8 1497 0.4Y0.9 26.2 20.0d 0.379
i" ................................ 7683.6 1380 0.94 24.0 16.0 0.380
F814W........................ 8037.2 1862 0.12 24.9e 18.7 0.414
NB816........................ 8151.0 117 0.4Y1.7 25.7 16.9 0.458
z .................................. 8855.0 1000 1Y1.7 20.5 12.0 0.538
z+ ................................ 9036.9 856 0.5Y1.1 25.2 18.7 0.547
Ks................................ 21537.2 3120 1.3 21.6 10.0 1.852
a This is 5 ! in a 300 aperture for an isolated point source at the native seeing.
b In AB magnitudes.
c AB magnitude = Vega magnitude + offset. This offset does not include the color conversions to the Johnsons-Cousins system used by Landolt (1992).
d Compact objects saturate at iþ < 21:8 due to the exceptional seeing.
e The sensitivity for photometry of an optimally extracted point source is 27.1; for optimal photometry of a 100 galaxy it is 26.1.
Fig. 3.—Background-limited depth of COSMOS observations in the ultra-
violet, optical, and infrared. The CFHT, KPNO/CTIO, and Subaru depths are 5 !
in a 300 aperture. The SDSSdepths are those quoted inAbazajian et al. (2004). The
depth of theHSTACS observations is given for a 300 aperture and a 0.1500 aperture
with a point source. A 300 aperture is optimal for color measurements, while the
0.1500 aperture is the 5 ! detection limit for point sources. The Spitzer IRAC
depths are those expected at 5 ! in a 300 aperture for observations taken in 2006.
The GALEX depths are from Zamojski et al. (2007). Fig. 4.—Layout of image tiles for the COSMOS field.
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Figure B.1 – Tableau re´suma t l qualite´ et la profondeur des donne´es du catalogue de
Capak et al. (2007) du champ COSMOS.
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3. NIR: The catalog includes deep J and K band data obtained
using the WFCAM and WIRCAM wide-field infrared
cameras on UKIRT and CFHT, respectively. The NIR data
reduction is detailed by P. Capak et al. (2008, in preparation)
and H. J. McCracken et al. (2008, in preparation). The data
reach J ∼ 23.7 mag and K ∼ 23.7 mag for a point source
detected at 5σ .
4. Mid-IR: Deep IRAC data were taken during the Spitzer
cycle 2 S-COSMOS survey (Sanders et al. 2007). A total
of 166 hr were dedicated to cover the full 2-deg2 with the
IRAC camera in four bands: 3.6 µm, 4.5 µm, 5.6 µm, and
8.0µm. Source detection is based on the 3.6µm image and
the fluxes were measured in the four IRAC bands using the
“dual mode” configuration of SExtractor. The IRAC catalog
is 50% complete at 1 µJy at 3.6µm (m3.6µm ∼ 23.9 mag).
All of the imaging data were combined to generate a master
photometry catalog (P. Capak et al. 2008, in preparation).
Photometry was done using SExtractor in dual mode (Bertin &
Arnouts 1996). Source detection was run on the deepest image
(i+ ∼ 26.2 for a point source detected at 5σ ). For the UV-NIR
data, the point-spread function (PSF) varies from 0.′′5 to 1.′′5 from
the K to the u∗ images. In order to obtain accurate colors, all
the images were degraded to the same PSF of 1.′′5 following the
method described by Capak et al. (2007). The final photometry
catalog contains PSF-matched photometry for all the bands from
the u∗ to the K band, measured over an aperture of 3′′ diameter at
the position of the i+ band detection. For the FUV and NUV data,
we transformed the total flux provided for the GALEX-FUV and
-NUV counterpart by multiplying it by a factor of 0.759. This
factor is the fraction of the flux observed in optical into a 3′′
aperture flux as determined for point sources from simulations
by Capak et al. (2007). To compensate for this approximation,
we add in quadrature 0.1 and 0.3 mag to all the measured errors
in the GALEX-NUV and -FUV bands.
For the mid-IR data we did not degrade the optical data to
the larger IRAC PSF. Instead, the following procedures were
used. An IRAC flux was first associated with the optical sources
by matching their positions in each of the four IRAC bands
within a search radius of 1′′. Following Surace et al. (2004),
the IRAC fluxes were then measured in a circular aperture of
radius 1.′′9. The aperture flux was then converted to a total flux
using the aperture correction factors 0.76, 0.74, 0.62, and 0.58 at
3.6µm, 4.5µm, 5.6µm, and 8.0µm, respectively (Surace et al.
2004). Since the optical fluxes were measured over an aperture
of 3′′ diameter which encloses ∼75% of the flux for a point-like
source, we then multiply the IRAC total fluxes by a factor of
0.75. This approximation provides good agreement between the
predicted and observed colors (z+−3.6µm and 3.6µm−4.5µm
colors). In order to compensate for this approximation, we add
in quadrature 0.1, 0.1, 0.3, and 0.3 mag to the errors in the IRAC
3.6, 4.5, 5.6, and 8.0 µm, respectively.
Finally, all magnitudes are corrected for galactic extinction,
estimated for each object individually using dust map images
from Schlegel et al. (1998). We limit the photo-z analysis
to an area of 2-deg2 (149.41140 < α < 150.826934 and
1.49878<δ< 2.91276) which has a uniform and deep coverage
in all the bands. Poor image quality areas (e.g., field boundary,
saturated stars, satellite tracks, and image defects) are masked.
Photo-z are computed only in the non-masked regions with a
total covered area of 1.73 deg2. There are 126,071, 293,627, and
607,617 sources detected at i+ < 24, i+ < 25, and i+ < 26,
respectively.
Table 1
Effective Wavelength, Width, and Systematic Offsetsa, sf , in Magnitude. Plus
the Fraction of Sources in Each Band With an Error Less Than 0.2 mag at
i+ < 24.5, i+ < 25, i+ < 25.5
Filter Telescope Effective λ FWHM sf % at % at % at
i+ < 24.5 i+ < 25 i+ < 25.5
u∗ CFHT 3911.0 538.0 0.054 89.3 85.2 77.2
BJ Subaru 4439.6 806.7 −0.242 97.1 95.2 90.5
VJ Subaru 5448.9 934.8 −0.094 99.3 98.2 94.2
g+ Subaru 4728.3 1162.9 0.024 96.4 93.6 86.0
r+ Subaru 6231.8 1348.8 0.003 99.6 99.5 98.4
i+ Subaru 7629.1 1489.4 0.019 99.9 99.9 99.8
i∗ CFHT 7628.9 1460.0 −0.007 37.8 25.4 17.4
z+ Subaru 9021.6 955.3 −0.037 99.8 97.9 83.8
J UKIRT 12444.1 1558.0 0.124 65.4 49.1 35.7
KS NOAO 21434.8 3115.0 0.022 15.3 10.3 7.08
K CFHT 21480.2 3250.0 −0.051 84.1 68.5 52.1
IA427 Subaru 4256.3 206.5 0.037 77.1 64.3 48.4
IA464 Subaru 4633.3 218.0 0.013 78.5 64.3 47.6
IA484 Subaru 4845.9 228.5 0.000 88.7 78.3 62.0
IA505 Subaru 5060.7 230.5 −0.002 84.0 70.0 52.0
IA527 Subaru 5258.9 242.0 0.026 93.2 84.6 68.7
IA574 Subaru 5762.1 271.5 0.078 92.5 80.0 60.6
IA624 Subaru 6230.0 300.5 0.002 97.4 90.2 72.2
IA679 Subaru 6778.8 336.0 −0.181 99.5 96.7 82.9
IA709 Subaru 7070.7 315.5 −0.024 99.8 97.7 83.5
IA738 Subaru 7358.7 323.5 0.017 99.5 94.2 73.6
IA767 Subaru 7681.2 364.0 0.041 99.6 93.5 72.0
IA827 Subaru 8240.9 343.5 −0.019 99.7 97.2 81.8
NB711 Subaru 7119.6 72.5 0.014 84.8 60.7 41.9
NB816 Subaru 8149.0 119.5 0.068 99.8 99.1 88.2
IRAC1 Spitzer 35262.5 7412.0 0.002 70.6 60.8 48.4
IRAC2 Spitzer 44606.7 10113.0 0.000 62.6 51.6 39.7
IRAC3 Spitzer 56764.4 13499.0 0.013 33.7 26.0 19.5
IRAC4 Spitzer 77030.1 28397.0 −0.171 15.7 11.3 8.1
FUV GALEX 1551.3 230.8 0.314 8.5 5.8 4.0
NUV GALEX 2306.5 789.1 −0.022 19.7 13.4 9.2
Note. a With our definition, sf have the opposite sign to Table 13 of Capak
et al. (2007).
2.2. Spectroscopic Data
The spectroscopic samples were observed with the Very Large
Telescope (VLT) Visible Multi-Object Spectrograph (VIMOS)
spectrograph (zCOSMOS; Lilly et al. 2007) and the Keck Deep
Extragalactic Imaging Multi-Object Spectograph (DEIMOS)
spectrograph (J. Kartaltepe et al. 2008, in preparation). These
two spectroscopic samples have very different selection criteria
(see below); they therefore cover very different ranges of redshift
and color space, providing a broad sample for evaluation of the
photo-z.
The zCOSMOS survey (Lilly et al. 2007) has two com-
ponents: zCOSMOS-bright with a sample of 20,000 galax-
ies selected at i∗ ! 22.5 and zCOSMOS-faint with approxi-
mately 10,000 galaxies color-selected to lie in the redshift range
1.5 " z " 3. In the latter, galaxies are selected by color
based either on the BzK criterion (Daddi et al. 2004) or the
UGR “BM” and “BX” criterion of Steidel et al. (2004), and
the magnitude cut was BJ < 24–25 (depending on the color
cut). zCOSMOS-bright galaxies were observed using the red
grism of VIMOS covering a wavelength range 5500 Å <
λ < 9000 Å at a resolution of 600 (MR grism). For the
zCOSMOS-faint sample, observations were carried out with the
blue grism of VIMOS (3600 Å < λ< 6800 Å) at a resolution
of 200.
Figure B.2 – Tableau re´sumant les caracte´ristiques du catalogue de Ilbert et al. (2009) du
champ COSMOS avec la longueur d’onde effective, sa largeur et le de´calage syste´matique a` ap-
pliquer en magnitude. Sont e´galement indique´es les fractions du nombre de sources de´tecte´es
dans chaque bandes avec une erreur plus faible que 0.2 mag et pour des coupures en bande
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ABSTRACT
Context. A substantial fraction of the stellar mass growth across cosmic time occurred within dust-enshrouded environ-
ments. So far the identification of complete samples of distant star-forming galaxies from the short wavelength range
has thus been strongly biased by the effect of dust extinction. Yet, the exact amount of star-forming activity that took
place in high-redshift dusty galaxies currently missed by optical surveys has been barely explored.
Aims. Our goal is to determine the fraction of luminous star-forming galaxies at 1.5 ! z ! 3 potentially missed by the
traditional color selection techniques because of dust extinction. We also aim at quantifying the contribution of these
sources to the IR luminosity and cosmic star formation density at high redshift.
Methods. We base our work on a sample of 24µm sources brighter than 80µJy and taken from the Spitzer survey of
the COSMOS field. Almost all of these sources have accurate photometric redshifts. We apply to this mid-IR selected
sample the BzK and BM/BX criteria as well as the selections of the “IRAC peakers ” and the “Optically-Faint IR-bright ”
galaxies, and we analyze the fraction of sources identified with these techniques. We also computed 8µm rest-frame
luminosity from the 24µm fluxes of our sources, and considering the relationships between L8µm and LPaα and between
L8µm and LIR we derived ρIR and then ρSFR for our MIPS sources.
Results. The BzK criterion offers an almost complete (∼90%) identification of the 24µm sources at 1.4 < z < 2.5. On the
contrary, the BM/BX criterion miss 50% of the MIPS sources. We attribute this bias to the effect of extinction which
redden the typical colors of galaxies. The contribution of these two selections to the IR luminosity density produced
by all the sources brighter than 80µJy are from the same order. Moreover the criterion based on the presence of a
stellar bump in their spectra (“IRAC peakers ” ) miss up to 40% of the IR luminosity density while only 25% of the
IR luminosity density at z∼2 is produced by “Optically-Faint IR-bright ” galaxies characterized by extreme mid-IR to
optical flux ratios.
Conclusions. Color selections of distant star-forming galaxies must be used with lots of care given the substantial bias
they can suffer. In particular, the effect of dust extinction strongly impacts the completeness of identifications at the
bright end of the bolometric luminosity function, which implies large and uncertain extrapolations to account for the
contribution of dusty galaxies missed by these selections. In the context of forthcoming facilities that will operate at
long wavelengths (e.g., JWST , ALMA, SAFARI, EVLA, SKA), this emphasizes the importance of minimizing the
extinction biases when probing the activity of star formation in the early Universe.
Key words. Galaxies: high-redshift - Infrared: galaxies - Cosmology: observations
1. Introduction
It is well established that the peak of star-forming activ-
ity in the Universe and the bulk of stellar mass assembly
in galaxies occurred at 1 < z < 3 (e.g., Madau et al.,
1996; Steidel et al., 1999; Dickinson et al., 2003; Hopkins
& Beacom, 2006; Arnouts et al., 2007). However the role
and the contribution of the different processes that gov-
erned this build-up of stellar mass are still open questions.
Improving our physical understanding of the population
Send offprint requests to: L. Riguccini
of star-forming galaxies that contributed to the growth of
structures in the distant Universe thus remains a critical
issue for modern extragalactic astrophysics.
To reach this goal, the broad variety of physical prop-
erties observed at high redshift usually implies the use of
large and complete samples of galaxies mainly selected as
a function of star formation rate (SFR) or stellar mass
(see for instance Elbaz et al., 2007; Noeske et al., 2007;
Ilbert et al., 2010). This requires systematic identifications
of sources with spectroscopic or photometric redshifts (e.g.,
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2004; Cimatti et al., 2008). However, the determination
of reliable spectroscopic redshifts for such large samples
of distant galaxies is time-consuming because of the dif-
ficulty to identify emission or absorption lines with high
enough signal to noise. Flux limited optical selections are
also dominated by populations of low-to-intermediate red-
shift sources and they result in statistically small numbers
of distant objects, while the limited coverage of spectro-
scopic surveys makes them sensitive to the cosmic variance
effect. Photometric redshifts, on the other hand, can suffer
various systematics and contamination from catastrophic
failures depending on the wavelength range and the num-
ber of bands they are based on, and their uncertainties can
become significant in the case of distant galaxies.
To minimize these difficulties, various techniques based
on single- or two-color criteria have been proposed to iden-
tify specific populations of galaxies in the early Universe.
Among them the first and best-known example is proba-
bly the selection of Lyman Break Galaxies from the typical
UnGR colors of sources at z ∼ 3 (Steidel et al., 2003).
Similarly, other techniques have been implemented to se-
lect galaxies at more intermediate redshifts (1.5 ! z ! 3)
based on optical and infrared (IR) broad-band photometry.
They include for instance the BzK criterion (Daddi et al.,
2004), the selection of BM/BX sources (Steidel et al., 2004;
Adelberger et al., 2004) and Distant Red Galaxies (DRGs,
Franx et al., 2003), the Extremely Red Objects (EROs,
Thompson et al., 1999) or the identification of massive
sources through the shape of their stellar bump signature in
the rest-frame near-Infrared (Simpson & Eisenhardt, 1999;
Sawicki, 2002; Huang et al., 2004). Each of these meth-
ods was designed to specifically isolate sub-populations of
high-redshift galaxies based on a well-defined characteristic
of their spectral energy distribution (e.g., the blue color of
their UV continuum, the red color of their evolved stellar
populations, signatures of star formation reddened by dust,
...). In this context they have been quite successfully used
over the past 10 years and their high efficiency has dramat-
ically revolutionized our understanding of galaxy formation
in the early Universe.
The main advantage of these methods is their straight
forward application which requires only a small number of
observing bands. Conversely, their calibration over a re-
stricted wavelength range also implies that they can hardly
account for the global diversity of galaxy properties at
high redshift, making perfidious the use of these techniques
beyond the scope for which they were originally defined.
In particular it is known that observations at rest-frame
UV/optical wavelengths can be strongly affected by ex-
tinction. These techniques could thus suffer from biases
due to the effect of dust, especially at the bright end of
the bolometric luminosity function of star-forming galax-
ies where the contribution of dust-enshrouded star forma-
tion becomes dominant. Indeed, observations of the deep
Universe taken with the Spitzer Space Telescope revealed
the existence of a high-redshift population of dusty lumi-
nous sources yet almost invisible at shorter wavelengths and
thus escaping the traditional UV/optical selections (Houck
et al., 2005; Dey et al., 2008). What is the fraction of
star formation density produced at high redshift by these
highly obscured sources? To what extent do galaxies cur-
rently missed by the standard color selection techniques
contribute to the growth of stellar mass?
Over the last decades, observations in the Mid- and
Far-Infrared as well as at sub-millimeter wavelengths en-
abled the identification of a large number of luminous and
dusty galaxies1 throughout cosmic history and up to very
large cosmological distances (e.g., Smail et al., 1997; Hughes
et al., 1998; Aussel et al., 1999; Chary & Elbaz, 2001; Blain
et al., 2002; Le Floc’h et al., 2004; Marleau et al., 2004;
Coppin et al., 2008; Capak et al., 2011). Detailed studies
of these sources using multi-wavelength photometric and
spectroscopic surveys have revealed that the bulk of their
infrared luminosity originates from intense episodes of mas-
sive star formation, while they can also host powerful active
nuclei triggered by nucelar accretion onto their central black
holes (e.g., Yan et al., 2005; Pope et al., 2008; Mene´ndez-
Delmestre et al., 2009; Hainline et al., 2009; Desai et al.,
2009; Fadda et al., 2010). Although they have become rare
objects at present day, these LIRGs and ULIRGs were quite
numerous in the past history of the Universe, dominat-
ing the comoving infrared energy density beyond z ∼ 0.5
and making up to 70% of star-forming activity at z ∼ 1
(Le Floc’h et al., 2005). At higher redshift their contribu-
tion could be even larger (Caputi et al., 2007; Rodighiero
et al., 2010), although the lack of sensitivity of mid-IR
and far-IR experiments has prevented reaching definitive
conclusions on this issue. In fact the respective contribu-
tions of dust-obscured and unobscured star formation to
the growth of structures has been a long debate for more
than 10 years (e.g. Adelberger & Steidel, 2000). Whereas a
general consensus recognizes that dusty and luminous star-
forming galaxies played a critical role in driving massive
galaxy evolution, it is also clear that at the peak of galaxy
formation the faint-end slope of the UV luminosity function
was much steeper than observed in the local Universe, im-
plying a larger contribution of faint galaxies to the cosmic
star formation density (Reddy et al., 2008). Unfortunately,
far-IR observations have not enabled the direct probe of
these faint high-redshift galaxies yet, while the character-
ization of luminous star-forming galaxies solely based on
UV observations requires large extrapolations due to dust
extinction. So far it has been therefore difficult to reach
consistent pictures from deep surveys performed at UV and
far-IR wavelengths.
The goal of this paper is to address the fraction of lu-
minous high-redshift galaxies that may be missed by the
different color selection techniques commonly used to iden-
tify distant sources, and to quantify the impact of this bias
by estimating the contribution of these objects to the IR lu-
minosity and cosmic star formation density at 1.5 ! z ! 3.
We carried out this work using the deep 24µm observa-
tions (F24µm > 0.08mJy) of the COSMOS field (Scoville
et al., 2007b) obtained with the MIPS instrument (Rieke
et al., 2004) on-board the Spitzer Space Telescope. Among
all facilities allowing the probe of dusty galaxies in the
distant Universe (i.e. SCUBA, AzTEC, LABOCA, MIPS
70 and 160µm, ...), MIPS 24µm observations provide one
of the deepest sensitivity limits currently reachable up to
z ∼ 2−3. Furthermore the deep optical/near-IR imaging as
well as the high-quality photometric redshifts obtained in
the COSMOS field (Ilbert et al., 2009) enabled a detailed
characterization of the redshift distribution associated to
1 These sources are referred as Luminous Infrared Galaxies
(LIRGs: 1011L! < LIR < 1012L! with LIR = L8−1000µm) and
Ultra-Luminous Infrared Galaxies (ULIRGs: LIR > 10
12L!).
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the whole sample of 24µm sources up to z ∼ 3 (Le Floc’h
et al., 2009), hence providing a complete and unbiased view
of the population of dusty high-redshift sources selected
at F24µm > 0.08mJy. Taking advantage of the large cov-
erage of COSMOS to minimize the effect of cosmic vari-
ance, we applied the color criteria associated to four differ-
ent selections of distant galaxies (BzK & BM/BX sources,
“IRAC peakers ” and “Optically-Faint IR-bright ” (OFIR)
objects), and we quantified the amount of high-redshift
24µm sources missed by each of these techniques. Our data
are described in Sect. 2, the criteria that we explored are
presented in Sect. 3 and the corresponding sub-selections
that we obtained based on the MIPS-detected COSMOS
population are discussed in Sect. 4. In Sect. 5 we present the
rest-frame 8µm luminosity function (LF) of the complete
high-redshift MIPS sample as well as the contribution of
the sub-populations of galaxies respectively identified with
the color selection techniques mentioned earlier. Our results
are discussed in Sect. 6 and we finally present our conclu-
sions in Sect. 7. Throughout this paper we assume a ΛCDM
cosmology with H0 = 70 km s−1, Ωm = 0.3 and Ωλ = 0.7.
Magnitudes are given in the AB system and the conversions
between luminosities and Star Formation Rates are com-
puted assuming the Initial Mass Function from Salpeter
(1955).
2. The Data
The sample of luminous star-forming galaxies used in this
work was selected from the deep Spitzer/MIPS observa-
tions of the 2 deg2 COSMOS field (Sanders et al., 2007)
and it is based on the 24µm source catalog obtained by
Le Floc’h et al. (2009). COSMOS is the largest contigu-
ous imaging survey ever undertaken with the HST (Scoville
et al., 2007a) to a depth of i+=28.0 [AB] (5σ on an op-
timally extracted point source; Capak et al., 2007). The
COSMOS field is located near the celestial equator to en-
sure visibility by all ground and spaced-based astronom-
ical facilities. It is devoid of bright X-ray, UV, and ra-
dio foreground sources, and compared to other equato-
rial fields the Galactic extinction is remarkably low and
uniform (〈E(B−V )〉 $ 0.02). Extensive multi-wavelength
follow-ups with ground-based and spaced-based facilities
have also been achieved with high-sensitivity imaging and
spectroscopy spanning the entire spectrum from the X-
ray to the radio (Hasinger et al., 2007; Schinnerer et al.,
2007; Lilly et al., 2007; Elvis et al., 2009). In particular,
deep UV-to-8µm photometry was obtained over 30 differ-
ent bands using narrow, medium and broad-band filters
(e.g., Taniguchi et al., 2007; Capak et al., 2007), while
far-IR and submillimeter/millimeter observations were per-
formed with various instruments such as MIPS on-board
Spitzer (Sanders et al., 2007), PACS and SPIRE on-
board Herschel (Lutz et al. submitted, Oliver et al. in
prep.), SCUBA-2, AzTEC, MAMBO and BOLOCAM (e.g.,
Bertoldi et al., 2007; Austermann et al., 2009).
While the 24µm source catalog of COSMOS covers a
total area of 2 deg2, we restricted our sample to the field
outside the regions contaminated by very bright or satu-
rated objects and where the photometry is less accurate. We
also applied a conservative flux cut of 80µJy, corresponding
to a completeness of ∼ 90% in the source extraction per-
formed by Le Floc’h et al. (2009). This led to a sample of
29 395 sources detected at 24µm over an effective surface of
1.68 deg2.
The counterparts of the MIPS-selected detections were
identified following the same procedure as the one described
by Le Floc’h et al. (2009). Given the much higher den-
sity of sources detected at optical wavelengths in COSMOS
(Capak et al., 2007) compared to those detected with MIPS,
a direct cross-correlation between the 24µm–selected cata-
log and the optical observations could lead to a large num-
ber of spurious associations with optically-detected galaxies
randomly aligned close to the line of sight of the MIPS
sources. Hence, we first cross-correlated the 24µm data
with the COSMOS Ks-band catalogue of McCracken et al.
(2010) to minimize the risk of wrong associations. The den-
sity of sources in this catalogue is substantially smaller
than at optical wavelengths, while it is deep enough (5σ
for Ks=23.7) to allow the identification of near-IR counter-
parts for most of the 24µm detections in COSMOS (e.g.,
Le Floc’h et al., 2009). Also, theKs–band observations were
carried out under very good seeing conditions (∼0.7′′ at
2.2µm), leading to a PSF much narrower than obtained in
the other near-IR images of COSMOS (e.g., IRAC-3.6µm)
and allowing more robust identifications in the case of
blended sources. Our correlation between the 24µm and
Ks–band data was performed with a matching radius of 2′′.
Given the width of the 24µm PSF (FWMH∼6”), this radius
allowed us to identify most of the 24µm sources while also
minimizing the number of multiple matches. Similar to the
results obtained by Le Floc’h et al. (2009), only 765 sources
from the initial sample of 29 395 mid-IR objects could not
be matched in the near-IR, while up to 84% sources from
the MIPS catalogue were identified with a clean and single
Ks-band counterpart. For the rest of the sample (13%), two
possible matches were found within the matching distance.
For those cases we decided to keep the closest counterpart,
as for most of them (∼60%) the centroid was at least twice
closer to the 24µm source than the second possible match.
In a second step we correlated the list of these Ks–
band identifications with a recently-updated version of the
i+–band selected catalogue of photometric redshifts from
Ilbert et al. (2009) using a matching radius of 1′′. Given
the depth of the COSMOS i+–band data (e.g., Capak et al.,
2007) at the end 1306 MIPS sources could not be matched
at optical wavelengths, leading to the identification of opti-
cal counterparts and redshift determination for more than
95% of the initial 24µm–selected sources. As part of this
second cross-correlation, double optical matches were ob-
tained for only ∼1% of the Ks-band counterparts, under-
lying the robustness of our identification at these short
wavelengths. For these few cases we kept again the clos-
est possible optical association. The catalog of Ilbert et al.
(2009) includes the band-merged COSMOS photometry
published by Capak et al. (2007), McCracken et al. (2010)
and Ilbert et al. (2010) from the U -band to the IRAC
8µm. Our cross-correlation thus yielded direct determina-
tion of optical/near-IR broad-band magnitudes for all se-
lected galaxies. In particular, we considered the photome-
try in the u∗, BJ , VJ , r+, i+ and z+ bands2, where the 5-σ
magnitude limit reaches respectively 26.5, 26.6, 26.5, 26.6,
26.1 and 25.1 (Capak et al., 2007). Finally, Ilbert et al.
2 In this work we also applied to the COSMOS broad-band
photometry the systematic offsets inferred by Ilbert et al. (2009)
when computing their photometric redshifts (see their Table 1).
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(2009) also provide the identification of sources detected
with XMM over COSMOS (e.g., Brusa et al., 2010, 2007;
Salvato et al., 2009), which allowed us to systematically ex-
clude the X-ray detected AGNs from our final sample down
to a flux limited S0.5−2keV = 5× 10−16 erg cm−2 s−1 (less
than 4%).
3. Photometric selection techniques
3.1. Optical and NIR color selections
3.1.1. The BzK selection
Based on deep photometry obtained with B–band, z–band
and K–band filters, Daddi et al. (2004) proposed a crite-
rion to select star-forming galaxies in the redshift range of
1.4 < z < 2.5: BzK ≡ (z−K)AB−(B−z)AB > −0.2. In the
plane defined by z−K as a function of B−z (hereafter the
BzK diagram), the extinction vector obtained for the at-
tenuation law of Calzetti et al. (2000) is parallel to the line
characterized by BzK = −0.2 at 1.5 < z < 2.5. Therefore
this criterion presents the strength of being mostly inde-
pendent of dust obscuration.
The B–band, z–band and K–band photometry used by
Daddi et al. (2004) was based on the Bessel–B and Ks fil-
ters available at the VLT as well as on the F850LP z–band
filter of HST. On the other hand, our COSMOS photome-
try was determined through BJ and z+–band observations
obtained at the Subaru Telescope and Ks–band data taken
at CFHT (Capak et al., 2007; McCracken et al., 2010). In
order to adapt the original BzK criterion to the COSMOS
data, we thus determined the evolution of the BzK vari-
able through the COSMOS filters as a function of redshift
and with a set of star-forming galaxy templates similar to
the library of SEDs used by Ilbert et al. (2009) for their
catalog of photometric redshifts in COSMOS, and we com-
pared this BzK variable to the BzKo color initially defined
by Daddi et al. (2004). The star-forming SEDs used by
Ilbert et al. (2009) were generated with the stellar popula-
tion synthesis model of Bruzual & Charlot (2003) assuming
exponentially-declining star formation histories and star-
burst ages between 0.03 and 3 Gyr. In the redshift range of
1.4 < z < 2.5 we found BzK−BzKo = 0.1mag with a very
small dispersion driven by the choice of SED template. To
apply the BzK selection technique to the COSMOS sur-
vey we thus added a systematic offset of +0.1mag to the
initial criterion proposed by Daddi et al. (2004), leading
to the identification of star-forming BzK galaxies with the
following color:
BzK ! −0.1 (1)
3.1.2. The BM/BX criteria
Another widely-used selection of distant star-forming
sources was proposed by Steidel et al. (2004) and
Adelberger et al. (2004) using UV/optical broad-band color
selection techniques. Based on photometry obtained in the
Un, G and R bands and using the associated Un − G and
G−R colors, they defined two criteria refered as the “BM”
and “BX” selections to identify galaxies at 1.4 ≤ z ≤ 2.1
and 1.9 ≤ z ≤ 2.7 respectively.
At the wavelengths where these two selection techniques
can be applied, the COSMOS observations were carried out
at the CFHT and at the Subaru Telescope with the u∗, g+
and r+ filters (Capak et al., 2007), which differ substan-
tially from the filters used by Steidel et al. (2004). As a
result we were not able to adapt the initial BM/BX selec-
tion to the COSMOS photometry by applying simple terms
of color corrections and/or systematic offsets to our data.
Following the approach proposed by Grazian et al. (2007)
we considered a slightly modified version of the BM/BX
criterion using the u∗−VJ and VJ− i+ colors instead of the
colors initially used by Adelberger et al. (2004). To deter-
mine the most appropriate color cuts for our u∗VJ i+’ dia-
gram, we computed the evolution of color tracks followed
by star-forming galaxies as a function of redshift, in a way
very similar to that employed by Adelberger et al. (2004)
so as to ensure a selection of star-forming sources as close
as possible to the original criterion. We used the spectral
energy distributions of two starburst galaxies among the
list of galaxy templates considered by Ilbert et al. (2009)
for their analysis of the COSMOS photometric redshifts.
These two SEDs were chosen as being the most repre-
sentative templates of galaxies beyond z ∼ 1 according
to the SED fitting infered by Ilbert et al. (2009). These
two templates correspond to starburst models taken from
(Bruzual & Charlot 2003, hereafter BC03) to which emis-
sion lines has been added to have a better understanding
of the COSMOS colors (for more details see Ilbert et al.
2009). Following Adelberger et al. (2004), we also took into
account the effect of extinction by reddening each template
up to E(B − V ) = 0.2 assuming the attenuation curve of
Calzetti et al. (2000).
The exact determination of our new selection is illus-
trated on Fig 1. First we defined the lower and upper limits
of our criterion on the u∗ − VJ color using the location of
the galaxy tracks at respectively z = 1.5 and z = 2.8:
u∗ − VJ > 0.52(VJ − i+)− 0.1
u∗ − VJ < 2.5(VJ − i+) + 1.0
(2)
Second, we used a lower limit of −0.25 for the VJ − i+
color. It is similar to the cut chosen by Grazian et al. (2007),
although we note that its effect is negligible since very few
sources are bluer than this limit. Finally, we imposed an
upper limit on this second color so as to allow the selection
of sources corresponding to the reddest templates of our
diagram (E(B − V )=0.2mag):
u∗ − VJ < −12.5(VJ − i+) + 9.0 (3)
Similar to what had been noticed by Adelberger et al.
(2004), the galaxy tracks illustrated in Fig 1 reveal an
important degeneracy between the colors of low-redshift
galaxies and more distant sources affected by dust extinc-
tion. The VJ − i+ upper limit that we adopted corresponds
to the compromise of allowing the selection of dusty galax-
ies while minimizing the contamination of sources at z < 1.
As we will see later in this Section, this will have strong
impact on the selection of luminous and dusty star-forming
objects with E(B−V ) > 0.2 using the BM/BX technique.
We kept however a strict cut at E(B − V ) = 0.2 not to al-
ter the original BM/BX criterion proposed by Adelberger
et al. (2004).
To verify the robustness of our new color selection we
overploted in Fig 1 the observed colors of the i+–band se-
lected COSMOS galaxies with the aforementioned redshift




Fig. 1. Selection of galaxies at 1.5 < z < 2.8 based on u∗ − VJ and VJ − i+ colors. The galaxy tracks represented by
the green and red solid curves correspond to the colors predicted as a function of redshift for two typical star-forming
galaxy templates used by Ilbert et al. (2009) for their determination of photometric redshifts in COSMOS. The dashed
and dotted lines show the effect of dust extinction produced by respectively E(B − V )= 0.1 and 0.2 assuming the law
of Calzetti et al. (2000). The cross symbols along the tracks correspond to z = 0, 1, 1.5, 2, 2.8 and 3. The black solid
lines show the limits of our modified BM/BX criterion. The distribution of the optically-selected COSMOS galaxies at
1.5 < z < 2.8 (black dots, limited for clarity to sources with i+ < 25 and photometric uncertainties smaller than 0.1mag
in u∗, VJ and i+) illustrates the high reliability of our color selection.
cut of z > 1.5 (Capak et al., 2007; Ilbert et al., 2009). For
clarity, only sources with i+ < 25 are shown, so as to mini-
mize the dispersion coming from photometric uncertainties.
As expected from the SED tracks, we see that our crite-
rion is globally well suited to the identification of optically-
selected star-forming galaxies at 1.5 < z < 2.8. Out of the
28 141 i+–band sources located in this redshift range and
selected at i+ < 25 from the photometric redshift catalog
of Ilbert et al. (2009), 24 826 sources (i.e., 88%) satisfy our
modified BM/BX selection. Among the remaining objects
that escape the selection, some are substantially affected by
dust extinction and their optical colors are thus redder than
allowed by the criterion, while some others are character-
ized by photometric uncertainties moving them just outside
of our BM/BX selection box. Most of them, however, corre-
spond to blue sources with photometric redshifts just above
z = 1.5. Therefore the small incompleteness of our criterion
mostly reflects the color degeneracy that appears at this
redshift because of SED variations and dust extinction, as
well as uncertainties affecting our photometric redshifts in
the COSMOS field. Relaxing our lower limit on the u∗−VJ
to reduce this incompleteness of 12% would inevitably in-
crease the fraction of contaminants from sources at z < 1.5.
3.1.3. Distant “stellar bump dominated” galaxies
After the successful launch of the Spitzer Space Telescope,
the advent of deep surveys carried out with the IRAC in-
strument enabled a new approach for identifying distant
star-forming galaxies, based on the rest-frame 1.6µm bump
produced by the H− opacity minimum in the atmospheres
of cool stars (Simpson & Eisenhardt, 1999; Sawicki, 2002).
At 1.5 < z < 3 the signature of this stellar bump is shifted
between 3 and 9µm and it reveals itself through specific
colors across the IRAC bands. It allows the identification
of distant galaxies in a way that is less subject to extinc-
tion compared to the optically-based selections discussed
earlier.
Several selection techniques have been explored to apply
this method to large galaxy samples. They involve either a
direct fit of the IRAC fluxes with stellar templates (e.g.,
Sorba & Sawicki, 2010), the use of two-color criteria (e.g.,
Papovich, 2008; Huang et al., 2004, 2009) or the simple
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identification of the SED peak across the 4 IRAC channels
(e.g., Lonsdale et al., 2009). For our current analysis we
considered the selection introduced by Huang et al. (2004).
It is based on the color cuts 0.05 < [3.6] − [4.5] < 0.4
and −0.7 < [3.6] − [8.0] < 0.5, where [3.6] denotes the
AB magnitude in the 3.6µm band (and likewise for the 4.5
and 8.0 µm bands). Extensive follow-up have confirmed the
reliability of this criterion for selecting galaxies at 1.5 < z <
3 (Huang et al., 2009; Desai et al., 2009). These sources will
be refered as the IRAC Peakers hereafter.
3.2. Selection of Optically Faint IR-bright sources at z∼2
While the selection techniques discussed in the previous sec-
tion pertain by definition to sources primarily identified at
optical and near-IR wavelengths, observations undertaken
in the thermal Infrared and the submillimeter have revealed
a large number of luminous galaxies associated with optical
counterparts much fainter than the typical magnitude lim-
its considered in the surveys of the distant Universe carried
out in the visible (I ∼ 25mag AB, e.g., Hughes et al., 1998;
Houck et al., 2005; Yan et al., 2005). Given the extreme IR-
to-optical colors that result from these faint magnitudes
at visible wavelengths, various criteria based on the mid-
IR/optical flux ratio have thus been proposed for selecting
dusty star-forming sources at z > 1. However the relevance
of the galaxy sub-samples selected with this approach and
their contribution with respect to the global population of
high redshift sources has barely been explored so far. Here
we describe the selection technique that was proposed by
Dey et al. (2008), based on the ratio between the 24µm and
the optical R-band flux densities. Using the Spitzer obser-
vations of the Bootes Field and the NOAO Deep Wide-
Field Survey (NDWFS) they analyzed the population of
24µm sources brighter than 0.3mJy (i.e., the depth of the
MIPS imaging in Bootes) and they defined a selection of
dust-enshrouded high redshift sources3 with the following
criterion:
R− [24] ! 7.4 mag (AB) (4)
where [24] refers to the AB magnitude measured in
the MIPS-24µm band4. Using spectroscopic follow-up per-
formed with the IRS spectrograph on-board Spitzer and
with the LRIS/DEIMOS instruments at the Keck tele-
scopes, they have shown that their technique provides a
reliable selection of dusty luminous galaxies at 1.5 < z < 3,
with a small fraction of contaminants from lower redshifts.
4. Application to the 24µm selected galaxy
populations in COSMOS
4.1. The optical/near-IR selections applied to the 24µm
galaxy population: associated redshift distributions
To quantify how the UV/optical selections of distant
sources suffer from biases and incompleteness due to dust
extinction, we applied the various criteria previously dis-
cussed to the MIPS-24µm sample described in Sect. 2. We
3 refered as “Dust-Obscured Galaxies” in their selection at
F24µm > 0.3mJy.
4 The relation given by Dey et al. (2008) uses the Vega sys-
tem and it was converted following the MIPS Data Handbook:
[24](V ega) = −2.5× log10 f24µm(Jy)7.14 .
then analyzed the relative weight of the different sub-
samples of 24µm sources identified with the BzK, BM/BX
and IRAC peaker selections with respect to the whole pop-
ulation of 24µm-selected galaxies.
Our results are illustrated in the different panels of
Fig. 2. On one hand, Fig. 2a shows the redshift distribu-
tions associated with our three UV/optical selections and
compared to the redshift distribution obtained for the en-
tire 24µm source population in COSMOS. On the other
hand, Figs. 2b, 2c & 2d represent the corresponding color
diagrams along with the distribution of the 24µm sources
independently identified in the redshift range associated
to each selection (1.4 < z < 2.5 for the BzK selection,
1.4 < z < 2.8 for our modified BM/BX criterion, and
1.5 < z < 3 for the IRAC peakers) using our redshift iden-
tifications from the catalog of Ilbert et al. (2009). The un-
certainties characterizing the photometric redshifts of the
24µm galaxy population in COSMOS have been thoroughly
discussed by Le Floc’h et al. (2009) and Ilbert et al. (2009).
Even at 1 < z < 3 they are substantially smaller than the
typical redshift range where the color selections operate
(1σz < 0.15 up to i
+
AB < 25mag and z < 3), and therefore
they should not affect our global conclusions. Not surpris-
ingly we see that the distributions characterizing the BzK,
BM/BX and IRAC peaker sub-samples globally cover the
redshift range of 1 < z < 3, as expected from the definition
of their associated selections. Nonetheless, these distribu-
tions clearly show that some criteria present substantial
biases. Hereafter we discuss in more details the redshift
properties characterizing each individual sub-sample.
• BzK galaxies: Out of the 7 227 MIPS sources lying in
the redshift range 1.4 < z < 2.5, we found that 6 623
objects satisfy the BzK criterion. This represents a
fraction of 92% of the whole MIPS population at these
redshifts, implying that the BzK selection is particu-
larly efficient and weakly affected by the effect of dust
obscuration. This high efficiency can be explained by
the fact that in the BzK diagram the extinction vector
evolves parallel to the line defining the BzK criterion
for star-forming galaxies (Bzk = −0.1), hence allowing
the selection of deeply obscured sources provided
they are detected in the K–band. Furthermore, the
redshift distribution (Fig. 2a) reveals that the presence
of contaminants at z < 1.4 is clearly negligible, while
the BzK colors of the MIPS sources identified in the
1.4 < z < 2.5 redshift range (based on photometric red-
shifts) but not selected as BzK sources are distributed
very close below the threshold of BzK = −0.1 (see
Fig. 2b). It shows that the small incompleteness of the
BzK selection at 1.4 < z < 2.5 could simply result from
optical/near-IR photometric uncertainties spreading
sources below the borderline of the criterion, as well
as small uncertainties on the photometric redshifts of
sources close to the redshift boundaries of the selection.
As an interesting aside we also note that 84% of the
MIPS sources with 2.5 < z < 3 are still selected as
BzK sources. It suggests that the BzK criterion could
also be applied successfully at even higher redshift, at
least for our sample of dusty luminous galaxies.
It is important to stress that the high success rate of
identifications that we find with the BzK technique
is largely due to the depth of the optical and near-IR
observations available in the COSMOS field. A large
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Fig. 2. (a) Redshift distributions of the MIPS galaxies identified with the BzK (red), BM/BX (green) and IRAC
peaker (orange) selection techniques, compared to the distribution obtained for the whole sample of COSMOS sources
with F24µm > 0.08mJy (black solid histogram). (b) The BzK color distribution of the MIPS galaxies identified at
1.4 < z < 2.5 with the COSMOS photometric redshifts. The BzK star-forming sources (S-BzK) are identified above the
diagonal solid line. (c) Distribution of the 1.5 < z < 2.8 MIPS galaxies in the VJ − i+ versus u∗ − VJ color diagram.
The area defined by the solid line corresponds to our modified BM/BX criterion (see Sect. 3.1.2). (d) IRAC colors of the
MIPS sources located at 1.5 < z < 3. The box illustrates the IRAC peaker selection criterion proposed by Huang et al.
(2004). The typical uncertainties for each population are shown in the corners of the figures.
number of high redshift 24µm galaxies are indeed
associated with faint optical/near-IR counterparts and
the ratio of MIPS sources identified with the BzK
selection would have been much lower if we had used
shallower data at optical and near-IR wavelengths.
As an example we restricted the COSMOS Ks–band
sample to respectively Ks=22, Ks=22.5 and Ks=23,
and we found that with these additional cuts only 42%,
72% and 89% of the MIPS population at 1.4 < z < 2.5
would have been identified with the BzK selection.
Given the large contribution of dusty luminous galaxies
to the cosmic star formation density at z ∼ 2 (e.g.,
Caputi et al., 2007; Rodighiero et al., 2010) this clearly
illustrates the critical need for deep near-IR obser-
vations when probing the star-forming high-redshift
galaxy population with the BzK criterion.
Finally, we also recall that 4% of sources from the very
first sample of 24µm detections extracted from the
MIPS imaging of COSMOS (see Sect. 2) could not be
matched with the optical catalog of Ilbert et al. (2009).
We then have no information on their colors and their
redshift. Given their faintness at short wavelengths
these galaxies most probably lie at z>1. If they were all
located at 1.4 < z < 2.5 they would represent 15% of
the whole population of 24µm sources identified in this
redshift range. The fraction of MIPS sources selected
as BzK galaxies would thus decrease from 92% down
to ∼78%.
• BM/BX sources: The distribution shown in Fig 2a
reveals that the BM/BX criterion enables the identifi-
cation of dusty galaxies in the redshift range expected
from the analysis that we presented in Sect. 3.2, but
with a much lower efficiency than the BzK and the
IRAC peaker selections. Out the 7 459 MIPS sources
with 1.5 < z < 2.8, only 3 754 (i.e., ∼50%) are indeed
identified as BM/BX galaxies. To understand the origin
of this bias we illustrate in Fig. 2c the distribution
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of the 24µm sources at 1.5 < z < 2.8 in the BM/BX
diagram. It clearly shows that a large fraction of them
is located outside of the BM/BX selection area that
we defined earlier, because of much redder colors than
observed on average in the optical sample selected at
1.5 < z < 2.8. Over this redshift range, the comparison
between the BM/BX properties of the MIPS sources
and that of the COSMOS i+-band selected population
displayed in Fig. 1 is in fact particularly striking.
According to the galaxy tracks represented in this
figure, the MIPS sources located to the right hand
side of the BM/BX selection box correspond either to
galaxies with substantial extinction (E(B − V ) > 0.2)
or to lower redshift contaminants that we could have
falsely identified with high-redshift objects. The later
is however unlikely given the very low fraction of
catastrophic failures among the photometric redshifts
of the MIPS-selected population in COSMOS (Ilbert
et al., 2009; Le Floc’h et al., 2009), as well as the ex-
cellent agreement that we just found between the BzK
selection and the MIPS sample at z ∼ 2. Therefore we
conclude that the large fraction of 24µm sources missed
by the BM/BX selection correspond to galaxies truly
located at 1.5 < z < 2.8 but strongly reddenned by
dust extinction. This is obviously not surprising since
the Spitzer mid-IR observations naturally favor the
selection of dusty objects. Yet it clearly reveals how the
BM/BX criterion is biased toward the identification of
UV-bright sources with no or little dust obscuration
(E(B − V ) < 0.2) and how this selection can thus miss
a large amount of luminous dust-enshrouded galaxies in
the distant Universe. In Sect.5 we will quantify in more
details the impact of this bias on the bright end of the
IR luminosity function of star-forming galaxies at z ∼ 2.
• IRAC peakers: Among the 7 755 MIPS sources located
at 1.5 < z < 3 a total of 4 942 galaxies were se-
lected as IRAC peakers. This corresponds to an average
completeness of ∼64% over this redshift range, show-
ing that this criterion is also suited to distant galaxies
but slightly less efficient than the BzK selection. This
smaller efficiency must be due to other effects than dust
extinction since the IRAC criterion is based on data
taken at longer wavelengths. A possible explanation is
that the color selection of IRAC peakers has been re-
stricted to identify only the galaxies where the stellar
bump is particularly pronounced, while dusty objects
usually show a wider diversity of SEDs in the near-IR
given the combined effect of stellar and hot dust emis-
sion. Besides, the COSMOS photometric uncertainties
in the IRAC bands are typically larger than those ob-
tained at shorter wavelengths (e.g., Ilbert et al., 2009).
As we can see in Fig. 2d this may result in distributing
galaxies at 1.5 < z < 3 over a slightly wider range of
IRAC colors while increasing the contamination from
galaxies at lower redshifts. Indeed we note that the red-
shift distribution of the 24µm sources identified as IRAC
peakers extends below z ∼ 1.5 with 23% of the sub-
sample being located at 1 < z < 1.5. Finally, although
bright X-ray AGNs were removed from our initial sam-
ple, we can not fully exclude a residual contamination
from high-redshift obscured nuclei detected at 24µm.
Their SED is usually characterized by a rising feature-
less hot dust continuum, which can totally outshine the
stellar emission of the galaxy when the AGN is luminous
enough (Brand et al., 2006; Mene´ndez-Delmestre et al.,
2009; Desai et al., 2009). In this case their host exhibit
much redder colors than those allowed by the “IRAC
peaker” selection, which would contribute to lowering its
efficiency. However, the AGN contribution to the whole
population of IR galaxies and to the Cosmic Infrared
Background is likely not larger than 15% (e.g., Jauzac
et al., 2011). Hence, their possible contamination in our
sample can not be the main explanation for the incom-
pleteness of the IRAC peaker method.
4.2. Infrared-luminous sources with optically-faint
counterparts at z∼2
In the analysis presented in the previous sub-section we
have seen that a substantial fraction of the high-redshift
mid-IR selected galaxies are strongly reddened by dust ex-
tinction, and their identification can thus be missed when
purely relying on rest-frame UV color selection techniques.
Conversely, the selection of distant sources characterized
by a large excess of IR emission such as the Optically-Faint
IR-bright (OFIR) objects will necessarily be biased against
dust-free galaxies. To quantify this effect, we applied the
optical/mid-IR criterion described in Sect. 3.2 to our MIPS
galaxy sample using the r+-band observations of COSMOS
and we extended this criterion down to F24µm=0.08mJy
in order to probe a larger range of mid-IR luminosities. In
Fig. 3a we show the distribution of the r+ − [24] colors for
the MIPS-selected sources as a function of redshift, which
confirms that most of the Optically-Faint IR-bright galax-
ies satisfying the criterion of Dey et al. (2008) are indeed
located at 1.5 < z < 3. Figs. 3b &3c illustrate the corre-
sponding redshift distributions obtained for MIPS sources
with respectively F24µm > 0.08mJy and F24µm > 0.3mJy,
compared to the distribution of the full MIPS-selected sam-
ple in COSMOS. The Optically-Faint IR-bright sources
only represent ∼30% (2 350 sources on the 7 755 sources
with 1.5 < z < 3) of the population of MIPS galaxies se-
lected with F24µm > 0.08mJy at 1.5 < z < 3, but as we
will see in the next section their contribution is rising with
the mid-IR luminosity. Above a 24µm flux of 0.3mJy their
fraction reaches ∼60% of the 24µm-selected population at
z ∼ 2.
The fact that the fraction of galaxies with 24µm to
optical-band flux ratios satisfying Eq. 4 rises as a function
of 24µm flux is not an artificial selection effect due to the
relative depths of our MIPS and r+-band COSMOS obser-
vations. Even at the 24µm flux limit of 0.08mJy the optical
COSMOS data are deep enough to identify galaxies as red
as the color threshold used in the criterion proposed by
Dey et al. (2008). Also it implies that the 4% of the initial
24µm detections that we could not identify at optical and
near-IR wavelengths (Sect.2) satisfy Eq. 4 independently of
their mid-IR flux density. Since these extremely red colors
are unlikely associated to galaxies at z < 1 (see Fig. 3a)
the relative contribution of galaxies selected at 1.5 < z < 3
with this criterion could reach ∼45% at F24µm > 0.08mJy.
As we already argued this selection of high-redshift
galaxies based on extremely red mid-IR/optical colors is
by construction biased toward dust-obscured sources with
very faint optical luminosities. For example we found that
66% of these objects have r+ > 26mag while the r+–
band magnitude distribution of the MIPS sources with
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Fig. 3. (a) The r+ − [24] color distribution of the MIPS
24µm sources as a function of redshift in the COSMOS field.
Galaxies selected as Optically-Faint IR-bright sources are
characterized by r+ − [24] colors redder than the thresh-
old indicated by the dashed line. This criterion effectively
selects galaxies at 1.5 < z < 3. The typical uncertainties
on the r+ − [24] color have been calculated at 1.5 < z < 3
and are shown on the right corner. (b) Redshift distribu-
tion of the Optically-Faint IR-bright galaxies with F24µm >
0.08mJy (blue filled histogram) compared to the redshift
distribution obtained for the full MIPS-selected galaxy pop-
ulation in COSMOS (black solid line). (c) Redshift dis-
tributions derived from the MIPS sample restricted to
sources with F24µm > 0.3mJy (same colors definitions than
(b)). The relative contribution of the OFIR galaxies at
1.5 < z < 3 increases with mid-IR luminosities.
1.5 < z < 2.8 peaks at r+ ∼ 25mag (only 21% of
them have r+ > 26mag). Although they do not repre-
sent a dominant population in terms of source density,
this nicely illustrates the contribution of luminous high-
redshift star-forming galaxies that may be missed by op-
tical surveys because of dust obscuration. In fact, 65% of
the Optically-Faint IR-bright sources have an extinction
of E(B − V ) ≥ 0.4 according to the optical SED fitting
of Ilbert et al. (2009), while this percentage decreases to
only 44% for the whole population of MIPS sources in the
same redshift range. Furthermore, galaxies selected with
this technique differ dramatically from those identified with
the BM/BX selection, which we found to be strongly biased
against dusty high-redshift galaxies. In Fig. 4 we compare
in the BzK diagram the distribution of the Optically-Faint
IR-bright sources with the distribution of galaxies selected
with our modified BM/BX criterion. The overlap between
the two sub-samples is relatively small as only 8% of the
MIPS sources at 1.5 < z < 2.8 satisfy the two selection
criteria, and not surprisingly the Optically-Faint IR-bright
objects are characterized by much redder colors than the
BM/BX sources. Since the Optically Faint IR-bright galax-
ies and the BM/BX selected sources share very similar red-
shift distributions (compare Figs. 2a & 3b) and given the
extinction vector at z ∼ 2 in the BzK diagram (Fig. 4),
the lack of overlap between these two populations is mostly
due to the effect of dust extinction.
In Fig. 5 we illustrate in a more quantitative way how
the Optically Faint IR-bright objects and the other selec-
tions overlap with each other. Since we found that the high
efficiency of the BzK criterion is maintained up to z ∼ 3 (at
least when applied to our mid-IR sample, see Sect. 4.1), we
compared our different selections over the largest possible
redshift range (i.e., 1.5 < z < 2.8) to minimize the sta-
tistical uncertainties. More than half of the population of
Optically Faint IR-bright sources are also selected as IRAC
Peakers indicating that an important part of the sources
presenting extreme MIR color excess have an SED domi-
nated by the stellar bump.
5. Galaxy 8µm luminosity function and Star
Formation Rate Density at z ∼ 2
In the two previous sections we described a number of color
selection techniques that have been widely used for identify-
ing star-forming galaxies at 1.5 < z < 3, and we quantified
their respective contribution to the total number density
of MIPS-selected high-redshift sources in order to estimate
the bias that these selections suffer because of dust extinc-
tion. We want to extend this analysis by measuring the
mid-IR luminosity function of the different sub-samples of
galaxies selected based on these techniques, so as to infer
their contribution to the total IR luminosity density of the
Universe and the cosmic star formation rate density ob-
served at z ∼ 2. Here we detail the methods used to obtain
the 8µm rest-frame Luminosity Function (LF), the IR lu-
minosity density and the Star Formation Rate (SFR).
5.1. 8µm luminosity function
The galaxy luminosity functions were all computed at rest-
frame 8µm. The redshift distributions of the sources se-
lected with the techniques described earlier mostly peak at














































Fig. 5. Overlap between the populations of 24 µm sources with F24µm > 0.08mJy on the redshift range 1.5 < z < 2.8.
The percentages in bold are related to the total number of sources selected by the criterion considered, the percentages in
italic correspond to the overlap between the populations. Left: Overlap between the BzK, the BM/BX and the Optically
Faint IR-bright sources. Right: Overlap between the BzK, the Optically Faint IR-bright sources and the IRAC Peakers.
Fig. 4. Distribution of the 24µm sources selected as
otically-faint IR-bright galaxies (blue dots) and with the
BM/BX criterion (green dots) in the BzK diagram. Only
sources at 1.5 < z < 2.8 are represented and galaxies sat-
isfying the two selections are shown with pink color. The
Optically-Faint IR-bright sources are characterized by red-
der colors, most likely due to higher dust extinction. The
red arrow represents the extinction vector.
z ∼ 2 (Figs. 2a & 3b) and at these redshifts the measure
of 8µm luminosities (L8µm) based on 24µm fluxes is there-
fore almost independent of the SED templates assumed for
deriving the k-corrections. Also, the 8µm luminosity of star-
forming galaxies mostly originates from the emission of the
7.7µm and 8.6µm Polycyclic Aromatic Hydrocarbon (PAH)
lines, which represent the most prominent features in the
mid-IR spectrum of dusty galaxies (e.g., Laurent et al.,
2000; Dale et al., 2001; Brandl et al., 2006; Smith et al.,
2007). These features are stochastically heated by the ra-
diation field of young stellar populations, and as it was
demonstrated by numerous studies of local sources, their
luminosity is tightly correlated with the total Infrared lu-
minosity of galaxies, and therefore with their SFR (e.g.,
Roussel et al., 2001; Wu et al., 2005; Brandl et al., 2006;
Calzetti et al., 2007; Dı´az-Santos et al., 2008; Goto et al.,
2011). Furthermore, observations of distant sources with
Spitzer and more recently with Herschel have revealed that
this correlation between the 8µm and the total IR luminos-
ity of star-forming galaxies extends up to at least z ∼ 2
(Pope et al. 2008; Rigby et al. 2008; Bavouzet et al. 2008;
Mene´ndez-Delmestre et al. 2009, Elbaz et al., submitted),
suggesting that the 8µm emission is a fairly good tracer of
star-forming activity also in high-redshift galaxies.
To convert the observed MIPS-24µm fluxes into lumi-
nosities at 8µm we used the library of IR SED templates of
Chary & Elbaz (2001). In this library the galaxy IR SEDs
vary as a function of total IR luminosity (LIR = L8−1000µm)
and for a given redshift the flux density measured at 24µm
corresponds to a unique monochromatic luminosity at any
IR wavelengths. However we stress again that for our cur-
rent analysis the k-corrections only depend on the shape of
these templates between λ0 = 8µm and λ1 = 24µm/(1+z).
At z ∼ 2 they are thus barely sensitive to the choice of
SEDs and do not depend on the uncertainties that have
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been shown to affect the extrapolations of mid-IR fluxes to
total IR luminosities (Elbaz et al., 2010). In fact we com-
puted the rest-frame 8µm luminosities of the MIPS galaxy
sample using the libraries of IR SED templates proposed
by Dale & Helou (2002), Lagache et al. (2004) and Rieke
et al. (2009), and we found virtually no difference with the
results obtained with the library of Chary & Elbaz (2001).
This effect will be discussed in more details in a forthcom-
ing paper by Le Floc’h et al. (in prep.) on the evolution of
the mid-IR luminosity function in COSMOS.
Based on these 8µm luminosities we computed the lu-
minosity functions (LF) associated with our different sub-
samples over the 1.7 < z < 2.3 redshift range and we com-
pared these results to the global LF obtained at the same
redshifts from the full sample of MIPS sources in COSMOS.
These luminosity functions are illustrated in the top panel
of Fig 6. They were estimated using the 1/Vmax method
(Schmidt, 1968), which is advantageous in two ways: no
hypothesis on the shape of the LF is needed and the lu-
minosity function is directly measured from the observa-
tions. For each object we estimated the maximum comov-
ing volume where it can be detected within our given red-
shift bin (1.7 < z < 2.3) using Vmax = Vzmax − Vzmin,
where zmin = 1.7 and zmax is the smallest value between
the redshift bin upper limit (z = 2.3) and the redshift until
which the source could be observed considering the 24µm
flux limit of our survey (i.e., F24µm = 0.08mJy). The un-
certainties on the determination of the LFs were estimated
from the Poisson noise associated to the number of sources
detected in each bin of luminosity. Since we are only in-
terested in quantifying the relative contribution of galaxies
identified with the color selection techniques discussed ear-
lier as a function of mid-IR luminosity, we neglected the
effect of other uncertainties like the 24µm flux errors and
the cosmic variance.
5.2. Star Formation Rate Estimates and SFR density
Because the mid-IR emission of star-forming galaxies orig-
inates from dust features heated by ionizing photons com-
ing from young stars, their mid-IR luminosity correlates
pretty well with their star-formation rate (e.g., Roussel
et al., 2001; Fo¨rster Schreiber et al., 2004; Wu et al., 2005).
For example Calzetti et al. (2007) and Dı´az-Santos et al.
(2008) analyzed the mid-IR properties of HII regions taken
from a sample of local star-forming sources. They estab-
lished a significant correlation with a logarithmic slope ∼ 1
between their 8µm luminosity surface density corrected for
stellar contribution and their luminosity measured from the
Paα emission line corrected for extinction. Similarly, the
combination of the mid-IR and far-IR observations of the
nearby Universe conducted with IRAS, ISO, Spitzer and
AKARI revealed a tight relationship between L8µm and the
total IR luminosity of local galaxies (e.g., Bavouzet et al.,
2008; Goto et al., 2011). The deepest observations of the
sky undertaken with Herschel have recently shown that
this correlation extends up to at least z ∼ 3 (Elbaz et al.
submitted) and it may thus represent a universal property
shared among star-forming galaxies at all cosmic times.
The relation obtained by Elbaz et al. (2011, submit-
ted) between L8µm and the total Infrared luminosity is lin-
ear (LIR/L8µm ∼ 4.9 ± 0.2 dex). Assuming the standard
conversion inferred by Kennicutt (1998) between the LIR
Fig. 6. Top: The 8µm luminosity functions of MIPS galax-
ies identified at 1.7 < z < 2.3 with the color selection
techniques described in Sects. 3 & 4 (red: BzK; green:
BM/BX; yellow: IRAC peakers; blue: Optically-Faint IR-
bright galaxies) compared to the total 8µm luminosity func-
tion measured in the COSMOS field (black solid line).
Previous measurements of the total 8µm LF at z ∼ 2
by Rodighiero et al. (2010, filled diamonds) and Caputi
et al. (2007, filled squares) are also shown for comparison.
Error bars were estimated from the Poisson noise. Bottom:
Fraction of galaxies identified with each of the color selec-
tions as a function of L8µm and in the 1.5 < z < 2.8 redshift
range. Color coding is similar to that used in the top panel.
and the star formation rate (SFR [M!yr−1] = 1.72 ×
10−10LIR[L!]), we then obtain:
SFR(M! yr−1) = 8.4+4.9−3.1 × 10−10L8µm(L!) (5)
At the typical 8µm luminosities found in our high-redshift
sample (i.e., L8µm ∼ 1011−1012L!), this is fully consistent
with the relation we would get by combining the correlation
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measured by Goto et al. (2011) with the calibration from
Kennicutt (1998):
SFR(M! yr−1) = (34± 9)× 10−10 × (L8µm/L!)0.94 (6)
Similarly, it agrees with the conversion we would obtain
by applying the relationship from Calzetti et al. (2007) to
a typical star-forming disk (i.e., 2–5 kpc in diameter) and
assuming a case B recombination for converting the Paα
luminosity into a star formation rate (SFR [M!yr−1] =
6.79× 10−41LPaα[erg s−1], Osterbrock & Bochkarev 1989;
Alonso-Herrero et al. 2006). This last approach relies on
the assumption made for the size of the emitting region,
but in the range of 8µm luminosities that we measured
this effect is overwhelmed by the internal dispersion found
in our sample and the uncertainty affecting the slope of
the correlation between the Paα and the 8µm luminosity
surface densities (Calzetti et al. 2007; Dı´az-Santos et al.
2008, see also Alonso-Herrero et al. 2006). This relation is
also consistent with the Paα and the 8µm luminosities that
were recently measured in a submillimeter lensed galaxy at
z ∼ 2.5 by Papovich et al. (2009). It suggests that it could
still be applied to high-redshift sources even though it was
derived from observations of the nearby Universe.
Given the good agreement between these different rela-
tionships, we thus inferred the total IR luminosity and star
formation rate of the COSMOS MIPS sources using the
linear relation obtained by Elbaz et al. (2011, submitted)
as well as our Eq. 5, baring in mind that the other possi-
ble methods would have led to very similar results. Based
on these determinations of LIR and SFR, we computed the
contributions of the different populations of MIPS-selected
sources discussed in Sect. 3 to the IR luminosity density
of the Universe and the cosmic star formation rate den-
sity in three redshift bins: 1.5 < z < 1.9, 1.9 < z < 2.3
and 2.3 < z < 2.7. To reach this goal we derived lumi-
nosity functions in a way similar to the method described
in Sect. 5.1, and we integrated the LFs above the luminos-
ity corresponding to the 24 µm flux limit of our survey
(F24µm = 0.08mJy) at the median of each redshift bin.
Since we only aim at determining how the various galaxy
sub-samples detected with MIPS contributed to the total
SFR density, we did not assume any extrapolation of the
MIPS-selected source population to the faint end of the
luminosity function. Our results are shown in Fig. 7, which
also illustrates the evolution of the total IR luminosity den-
sity inferred by Rodighiero et al. (2010) up to z ∼ 2.5 and
the cosmic star formation history compiled by Hopkins &
Beacom (2006). The 1306 sources with no optical counter-
parts are obviously not taken into account here but we al-
ready saw that they contribute only a small fraction of the
total number of galaxies identified in the COSMOS field.
Furthermore, most of these unidentified sources have low
24µm fluxes close to the sensitivity limit of the COSMOS
MIPS data. This implies that their contribution to the IR
luminosity density is even less than their contribution to
the number of mid-IR selected sources, and therefore the
lack of identification for these sources can not severely bias
our results.
6. Discussion
6.1. Contributions to the IR luminosity function
The top panel of Fig. 6 illustrates the luminosity functions
associated with the MIPS sources identified with the four
color selection techniques described in Sect. 3, compared to
the total 8µm luminosity function observed at 1.7 < z < 2.3
in the COSMOS field. The later is also compared with the
8µm LFs obtained by Caputi et al. (2007) and Rodighiero
et al. (2010) from the GOODS and SWIRE surveys, which
show relatively good agreement with our estimates. Except
for the selection of Optically-Faint IR-bright galaxies, our
analysis seems to indicate that the fraction of MIPS high-
redshift galaxies selected with the BzK, BM/BX and IRAC
peaker criteria does not critically depend on the 8µm lumi-
nosity itself. To better illustrate this result we reproduced
the evolution of these fractions with L8µm in the bottom
panel of the figure. To increase the statistics we extended
the redshift bin up to 1.5 < z < 2.8, which corresponds
to the largest redshift range where the efficiencies of our
different color selections can be simultaneously compared
with one another. We see again that the fractions of MIPS
galaxies selected as BzK and BM/BX sources or as IRAC
peakers are fairly constant over the range of 8µm luminosi-
ties probed by the MIPS observations. They correspond to
the average fractions we had already derived based on their
number density and their redshift distribution.
While the absence of correlation between L8µm and the
fraction of BzK sources or IRAC peakers is not necessar-
ily unexpected, the result that we find for the BM/BX
galaxies may deserve further explanations. Indeed we at-
tributed the bias observed in the BM/BX selection to the
effect of dust extinction (see Fig. 2c). Given the global trend
that exists between galaxy bolometric luminosities and the
IR/UV luminosity ratio (e.g., Bell, 2003), one could have
expected some broad correlation between the 8µm luminos-
ity and the fraction of MIPS high-redshift sources missed
by the BM/BX criterion. In the most luminous galaxies
though, the reddening of the optical light does not corre-
late anymore with the dust obscuration measured by the
excess of LIR over LUV (e.g., Goldader et al., 2002; Reddy
et al., 2006). This can be understood, for instance, if on
one hand the UV/optical emission originates from spatially-
extended regions of star formation where dust grains fol-
low a rather clumpy distribution, while on the other hand
the IR light predominantly comes from very compact and
optically-thick regions close the center of galaxies. Since
the MIPS observations of COSMOS are only sensitive to
the very bright end of the high-redshift galaxy luminosity
function, we are likely in this luminosity regime where the
E(B−V ) extinction is not directly correlated with the level
of star-forming activity, hence explaining the lack of trend
between the IR luminosity and the detectability of galax-
ies based on their UnGR colors. Finally, it is also possible
that our result at the highest luminosities (L8µm > 1012L!)
is slightly affected by some AGN contribution, which can
become significant at bright 24µm fluxes (e.g., Mart´ınez-
Sansigre et al., 2005; Houck et al., 2005; Brand et al., 2006).
In particular, the blue continuum arising from unobscured
type-1 quasars could potentially bias the BM/BX selection.
However the majority of the most IR-luminous AGNs in
COSMOS have also been detected in the X-rays (Hasinger
et al., 2007; Brusa et al., 2010). They have been removed
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Fig. 7. Total Infrared Luminosity Density produced at respectively 1.5 < z < 1.9, 1.9 < z < 2.3 and 2.3 < z < 2.7 by
24µm sources with F24µm > 0.08mJy (black triangles), compared to the contribution of 24µm sources identified with
the selection techniques described in Sects.3 & 4 (red: BzK; green: BM/BX; yellow: IRAC peakers; blue: Optically-Faint
IR-bright galaxies with photo-z identification). For galaxy samples where the MIPS 24µm emission is mostly produced
by star formation (i.e., BzK and BM/BX soursces, IRAC peakers) the IR Luminosity Density can be read as a Star
Formation Density (right vertical axis) assuming the conversion from Kennicutt (1998). For comparison, the evolution
of the total IR luminosity density inferred by Rodighiero et al. (2010) up to z ∼ 2.5 is illustrated by the light shaded
region. The cosmic star formation history derived by Hopkins & Beacom (2006) is represented by the dark shaded area.
The typical uncertainty affecting our estimates is shown by the vertical line in the top left corner of the diagram.
from our initial sample and therefore they should not influ-
ence the various trends that we find in Fig. 6.
Contrary to the behavior characterizing the three rest-
frame UV/optical selections, the fraction of Optically-Faint
IR-bright galaxies is clearly rising with IR luminosity. This
is consistent with what we had qualitatively inferred from
the comparison of their redshift distributions at F24µm >
0.08mJy and F24µm > 0.3mJy (see Fig. 3). In the pre-
vious section we argued that these sources are biased to-
ward highly-obscured galaxies. Assuming that dust extinc-
tion must correlate with the observed 24µm/optical flux
ratio of galaxies at z ∼ 2, it could thus explain the trend
that we find with luminosity. Furthermore, this trend could
partly originate from an increasing contribution of obscured
AGNs to the mid-IR luminosities of galaxies as a function
of 24µm flux (e.g., Brand et al., 2006; Mene´ndez-Delmestre
et al., 2009). This rising contribution would boost their
mid-IR emission with respect to their optical luminosity,
hence leading to an r+ − [24] color satisfying the selection
criterion of this population.
6.2. Implication on the cosmic star formation history
Even though we did not account for the contribution of
galaxies below our 24µm flux limit we see on Fig. 7 that
star-forming galaxies detected in the COSMOS mid-IR sur-
vey contribute a substantial fraction of the total IR lumi-
nosity density at z ∼ 2, in agreement with previous find-
ings (e.g., Caputi et al., 2007; Rodighiero et al., 2010). It
implies that the incompleteness which affects the different
color selection techniques previously described can result
in non-negligible biases with respect to the global picture
of galaxy evolution inferred from complete samples of high-
redshift sources. For example we find that the MIPS sources
selected with the BM/BX criterion contribute only ∼50%
to the IR luminosity density produced by the galaxies with
F24µm > 0.08mJy at z ∼ 2. Similar to what is observed for
the other color selections, this fraction is roughly constant
over the whole 1.5 < z < 2.8 redshift range. In the case of
the BM/BX technique we attributed this bias to the effect
of dust extinction, and since the obscuration globally de-
creases with bolometric luminosity (Reddy et al., 2006) the
global incompleteness affecting this selection could proba-
bly be smaller if we had considered a deeper 24µm selec-
tion. However, it is interesting to note that a very similar
result was also independently obtained by Guo & White
(2009) based on a semi-analytical approach and using the
updated versions of the Millenium Simulations (Springel
et al., 2005). According to the models they found that a
large fraction of the total star formation density at z ∼ 2
originates from galaxies that are too heavily obscured by
dust to be selected with the BM/BX criterion. In princi-
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ple, incompleteness corrections can be applied to account
for the difference between the properties of galaxies satis-
fying this color selection and the properties characterizing
the global underlying population of star-forming sources
at these redshifts (e.g., Reddy et al., 2008). However, our
analysis and the results from Guo & White (2009) reveal
that a substantial extrapolation accounting for half of the
most actively star-forming sources (i.e., L8µm > 1011.1L!,
corresponding to SFR > 100M!yr−1) would be required
to also take into account the large contribution of dusty
luminous galaxies to the cosmic star formation density at
1.5 < z < 2.5.
Similarly, we find that if the IRAC peaker selection is
probably well suited to the identification of galaxies char-
acterized by a pronounced stellar bump, it can clearly not
provide a complete view on the total contribution of mas-
sive star-forming sources to the build-up of stellar mass
at high redshift. Over the whole redshift range where this
selection technique can be applied (1.5 < z < 3) up to
∼30% of the total 8µm luminosity density produced at
the bright end of the luminosity function is contributed
by massive sources escaping the IRAC color criterion previ-
ously discussed. In the case of the Optically-Faint IR-bright
sources we find that this fraction can even go up to ∼70%.
Although the incompleteness affecting these two selections
could be partly explained by the hot dust continuum of
dust-obscured AGNs contributing to the rest-frame near-
IR emission of the most luminous (i.e., L8µm > 1012L!)
galaxies at high redshift (e.g., Houck et al., 2005; Desai
et al., 2009), it is unlikely to be the case for the majority
of distant sources with more typical luminosities and which
are known to exhibit strong PAH features characteristic of
star-forming activity at mid-IR wavelengths (Fadda et al.,
2010). Furthermore we recall the strong correlation that has
been recently established between the 8µm luminosity and
the total IR luminosity of galaxies up to z ∼ 3 (Elbaz et
al., submitted), which reinforces the idea that the mid-IR
luminosity characterizing the general galaxy population is
mostly powered by star-forming activity. We thus conclude
that a non negligible fraction of the cosmic star formation
density is missed by these two selection techniques.
On the other hand we note that the BzK approach en-
ables an almost complete selection of star-forming galaxies
at z ∼ 2 at least in the range of luminosities that can be
probed by our MIPS observations. This high level of com-
pleteness is observed not only for the bulk of the sample but
also for the most luminous – and potentially the most highly
obscured – galaxies. Using the optically-selected catalog of
photometric redshifts in COSMOS (Ilbert et al., 2009) we
verified that the reliability of the BzK color criterion to
select star-forming galaxies in the 1.4 < z < 2.5 redshift
range remains also valid at fainter luminosities. It suggests
that this technique provides a quite powerful way to identify
galaxies at this epoch of cosmic history, independently of
the possibility to determine accurate photometric redshifts
for these sources.
More globally speaking, the fact that a non negligible
fraction of high-z sources can be missed by optical color
selections has also been observed by other groups using dif-
ferent kinds of analysis, and this bias likely originates not
only from dust extinction but also from the broader diver-
sity of high-redshift galaxy properties than was assumed
in the definition of the color criteria that were explored so
far. For instance, Ly et al. (private communication & in
prep.) show that surveys of [OII] emitters can pick up a
non negligible fraction of z ∼ 1.5 galaxies that are missed
by the BzK and BM/BX techniques. Similarly, Caputi
et al. (2011) found that at z = 3 − 4, ∼30% of the mas-
sive galaxies (M≥1011M!) would be missed by deep optical
surveys, underlying the importance of deep near-IR surveys
to supplement the identification of high-z galaxies affected
by extinction. Based on deep spectroscopy taken as part
of the Vimos VLT Deep Survey, Le Fe`vre et al. (2005) fi-
nally underlined that magnitude-selected samples provide
a much more complete census of the high-redshift galaxy
population than color selection techniques. All these results
converge in the way that the identifications of distant star-
forming galaxies based on UV/optical color criteria result
in a view on high redshift star formation that can not be
fully representative of the global picture of galaxy evolu-
tion.
7. Summary and conclusions
Using the exquisite multi-wavelength imaging obtained
in the COSMOS field we analyzed the broad-band
optical/near-IR colors and the photometric redshift distri-
bution of a complete sample of distant (1.5 < z < 3) lumi-
nous galaxies selected at 24µm with F24µm > 0.08mJy.
To quantify how selection effects and incompleteness is-
sues can bias the different color selection techniques of-
ten used for identifying populations of high-redshift star-
forming sources (e.g., BzK, BM/BX and “IRAC peaker”
selections, “Optically-Faint IR-bright” objects), we mea-
sured the fraction of MIPS-24µm galaxies satisfying these
color criteria within the redshift range where each of them
is expected to apply with high efficiency. We also derived
reliable estimates of their rest-frame 8µm luminosities with
minimal effects from the k-correction, which allowed us to
constrain their star-formation rate and their contribution
to cosmic star formation density. Our results can be sum-
marized as follows:
1. The BzK color criterion allows an almost complete
(∼90%) identification of 24µm sources at 1.4 < z < 2.5.
The rate of these identifications does not change with
IR luminosity, which suggests that this technique
provides a highly reliable way to identify distant
galaxies independently of obscuration. This can be
explained by the weak dependence of the BzK variable
(BzK ≡ [z − K] − [B − z] ) on the effect of dust
extinction at z ∼ 2. However we emphasize that the
success rate of the BzK selection strongly relies on
the availability of deep imaging at optical and near-IR
wavelengths. With a cut at Ks = 22 (AB), the contri-
bution of BzK–identified galaxies to the IR luminosity
density produced by sources with F24µm > 0.08mJy
would fall down to ∼40%.
2. We adapted the original BM/BX criterion to the
existing COSMOS optical photometry using the
deep imaging obtained with the u∗–band, VJ–band
and i+–band filters. We found that up to 50% of
the MIPS selected galaxies at 1.5 < z < 2.8 are
missed by this selection technique. We explain this
result by the effect of dust extinction, which more
strongly affects the rest-frame UV emission of galaxies
and makes their SED redder than the typical blue
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colors characterizing galaxies satisfying the BM/BX
criterion. This is consistent with the results recently
obtained by Guo & White (2009) based on Millenium
simulations (Springel et al., 2005), who found that
a large fraction of the cosmic star formation density
probably originates from massive sources that are
too heavily obscured by dust to be identified with
the UV color selections. At the bright end of the
bolometric luminosity function, the extrapolations and
incompleteness corrections usually applied to account
for this bias must be therefore quite large and uncertain.
3. Up to ∼30% of the IR luminosity density produced at
z ∼ 2 by sources brighter than 80µJy originates from
galaxies that fail to be identified thanks to the spectral
shape of their stellar bump feature at rest-frame
1.6µm (i.e., the so-called “IRAC peaker ” selection).
For the brightest galaxies in the mid-IR, this effect
could be explained by an important contribution of
dust-obscured AGNs to the near-IR emission observed
in the IRAC bands. For the bulk of the population
though, it reflects the larger uncertainties affecting
the IRAC photometry as well as the wide diversity of
near-IR SEDs characterizing dusty galaxies, due to the
combined contribution of hot dust and stellar emission.
4. The selection of Optically-Faint IR-bright sources based
on the R − [24] color is meant to identify dusty galax-
ies at 1.5 < z < 3. While this technique is efficient
at the very bright end of the mid-IR luminosity func-
tion where galaxies are characterized by extremely high
24µm/optical flux ratios, the fraction of sources selected
with this criterion rapidly decreases at fainter luminosi-
ties. Assuming the depth of the COSMOS MIPS survey
(F24µm > 0.08mJy) we find that only ∼25% of the IR
luminosity density of the Universe at z ∼ 2 is produced
by galaxies with such extreme colors.
These results suggest that color selections of distant
star-forming galaxies can be affected by substantial biases
and incompleteness, and therefore they must be used
with strong caution. Depending on the spectral features
or the SED range that they are supposed to probe,
these high-redshift selections are probably less subject
to contaminants compared to the use of photometric
redshifts with modest quality if the later are strongly
affected by catastrophic failures at z > 1. However we
have shown that the identification of distant galaxies
solely based on optical/IR color criteria will most often
provide an incomplete view on the whole population of
high-redshift star-forming sources, hence requiring large
and uncertain extrapolations to account for their incom-
pleteness. Complete identifications based on high-quality
spectroscopic redshifts or accurate photometric redshifts
thus appear the most reliable approach for probing the
formation and the evolution of galaxies in a global and
cosmological context.
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